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Definición de la Propuesta
1.1. Resumen
Desafortunadamente, la astronomía es una de las pocas áreas del conocimiento
en las cuales el investigador no puede tener una interacción directa con el objeto en
estudio, dadas las enormes distancias que lo separan del mismo. En vista de lo anterior,
la única información disponible acerca del cuerpo celeste consiste en la radiación
electromagnética emitida por este, la cual después de recorrer grandes distancias, llega
a la tierra en forma de tenues rayos luminosos o débiles emisiones de ondas de radio.
Esta característica particular permite clasificar el estudio de las señales astronómicas
en dos grandes áreas: la astronomía óptica y la radioastronomía. La primera consiste
en la adquisición de fotografías del cuerpo de interés, con el objetivo de estudiar su
comportamiento y principales características. La segunda trata de determinar estos
parámetros a partir del estudio de las señales electromagnéticas emitidas por el astro
en la banda de la radiofrecuencia.
Dado que recientemente la Universidad Tecnológica de Pereira adquirió modernos
equipos especializados que permiten estudiar la información proveniente del cuerpo
celeste de interés dentro del espectro de la luz visible, este proyecto plantea utilizar
estos recursos con el fin de iniciar la investigación astronómica en la región, más
concretamente en el estudio de las estrellas variables; aquellos cuerpos celestes cuya
intensidad luminosa percibida cambia debido a diferentes factores externos a la at-
mósfera terrestre, y gracias a los cuales ha sido posible determinar las distancias
astronómicas, esclarecer los procesos y las etapas de la evolución estelar, y desubrir
planetas más allá de las fronteras del sistema solar.
Así pues, el presente trabajo contiene el desarrollo de una interfaz gráfica que
permite medir los cambios presentados en la luminosidad de las estrellas variables,
utilizando para ello técnicas propias del procesamiento digital de imágenes. Además,
introduce estrategias de pre-procesamiento de las fotografías astronómicas del cuerpo
celeste de interés, con el objetivo de reducir los defectos causados por el ruido asociado
al proceso de captura. Finalmente, el programa también posibilita la implementación
de una técnica de interpolación de orden superior que permite construir la curva de
luz de la estrella variable, a partir de la cual los astrónomos tratan de establecer las
causas de los cambios en la intensidad luminosa emitida, las cuales van desde procesos
de contracción y expansión de las capas de la atmósfera estelar, hasta la presencia de
cuerpos errantes orbitando alrededor de la misma.
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1.2. Introducción
Sin duda alguna, la astronomía se destaca por ser una de las ramas más excitantes
de la física, ya que permite al ser humano satisfacer su deseo incontrolable de conocer
el entorno que lo rodea más allá de los límites imaginados. Cada vez que en los artícu-
los afines a esta disciplina aparecen nuevas imágenes de lejanos mundos descubiertos,
o galaxias tan distantes que se acercan al límite máximo de la historia del universo
que se puede conocer; surgen preguntas cada vez más descabelladas cuyas soluciones
propuestas solo podrán ser ratificadas o descartadas con nuevos resultados obtenidos
de la observación.
Esta cadena interminable de observaciones y formulación de hipótesis, hace posible
la constante renovación de la investigación que se adelanta en esta rama de la física,
contribuyendo no solo al conocimiento de los cuerpos que habitan el espacio exterior,
su naturaleza e interacciones; sino también al mismo desarrollo tecnológico de la
especie humana. Para citar alguno de estos aportes, es posible mencionar la gran
influencia que ha tenido la investigación astronómica en la aviación, tanto militar
como comercial, después de los viajes de las misiones Apolo a la Luna.
A pesar de lo anterior, la investigación astronómica en la República de Colombia
es apenas incipiente, pues se cuentan con muy pocos recursos instrumentales que
permitan recopilar información de los cuerpos celestes. En cuanto a la región se refiere,
la Universidad Tecnológica de Pereira es la única institución de educación superior
que cuenta con elementos necesarios para estudiar y difundir la astronomía, tales
como el Planetario y el nuevo Observatorio Astronómico; pero no existen programas
de formación ni grupos de investigación que aprovechen estos instrumentos con el fin
de aportar en el desarrollo de esta ciencia.
El presente proyecto utiliza el procesamiento digital de imágenes para la medición
de los cambios en la luminosidad de las estrellas variables con dos objetivos funda-
mentales. El primero consiste en generar una interfaz gráfica que permita realizar
el pre-procesamiento, la fotometría, y la interpolación de los datos obtenidos, con el
fin de cuantificar los cambios en la intensidad luminosa percibida de estos cuerpos
celestes; y el segundo, trata de iniciar una nueva línea de investigación en la Universi-
dad Tecnológica de Pereira que permita utilizar los recursos instrumentales existentes
para el desarrollo de la astronómia nacional, logrando así posicionar al alma mater
como una de las instituciones de educación superior pioneras en el desarrollo de esta
área.
El objetivo fundamental del estudio de las estrellas variables consiste en la deter-
minación de las causas de las variaciones presentadas en la luz emitida por el astro,
las cuales van desde altibajos en la producción energética de la estrella causados por
la composición físico-química de la misma, hasta la posible existencia de planetas
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orbitando alrededor de la estrella, y que eclipsan la luz cada vez que estos se inter-
ponen entre el astro y la tierra. Según lo anterior, el análisis de los datos derivados
de la observación de la estrella es crucial para determinar dichas causas, las cuales
pueden llevar a desarrollos importantes en astronomía, tales como el descubrimiento
de planetas más allá de las fronteras de sistema solar, agujeros negros que amplifican
o atenúan la luz de la estrella, sistemas estelares múltiples, estrellas de neutrones,
pulsares, quásares, etc. Sin embargo, las enormes distancias que separan al astro en
estudio del observador, hacen que el cuerpo celeste sea representado en las fotografías
por un débil punto luminoso, razón por la cual el ruido introducido en el proceso de
captura de la imagen es demasiado alto.
Así pues, en esta investigación se utilizó el procesamiento digital de imágenes
con el objetivo de minimizar los efectos causados por el ruido introducido en las
fotografías, realizar la cuantificación de los cambios presentados en la luminosidad de
los cuerpos celestes en estudio, e interpolar los datos de magnitud obtenidos mediante
polinomios de segundo orden; todo esto con el objetivo de construir la curva de luz
de las estrellas variables, a partir de la cual los astrónomos tendrán la posibilidad
de conocer a profundidad los fenómenos que suceden en el interior de las estrellas,
descubrir nuevos sistemas planetarios y cúmulos estelares, desplazando de esta forma
la frontera del conocimiento que se tiene actualmente acerca del universo.
1.3. Antecedentes
Los estudios de estrellas variables se han desarrollado de diferentes formas, desde
los registros a simple vista realizados por primera vez en forma profesional por la
astrónoma Henrietta Leavitt en 1912, hasta los trabajos logrados mediante modernas
técnicas de fotometría con cámaras CCD, publicados en el American Association of
Variable Star Observers Journal [1]. Actualmente, estas cámaras permiten obtener
imágenes de alta resolución del astro en estudio, de tal forma que se pueden seguir
con precisión los cambios en la luminosidad de la estrella, mejorando las posibilidades
de determinar a que se debe el fenómeno, con el fin de obtener su clasificación.
Para el análisis de estas imágenes, se suelen aplicar estrategias de procesamiento
similares a las utilizadas para señales de dominio temporal. Estas técnicas son: la
descripción por derivadas aplicado en la detección de máximos y mínimos, cambios
de pendiente y concavidad; el estudio por descomposición espectral o transformada
de Fourier con el fin de identificar las deferentes longitudes de onda presentes en
la fotografía; la transformada del Coseno para la compresión de imágenes; las redes
neuronales con el fin de dividir el estudio de toda una imagen de gran tamaño, en
subsecciones analizadas por procesadores independientes; y la trasformada Wavelet
usada en la eliminación de ruido y en la detección de autosimilaridad [2]. Esta última
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propiedad de las señales permite la detección de la naturaleza de la variabilidad, lo
que posteriormente posibilita la clasificación del astro.
Recientemente, los investigadores se han enfocado en la búsqueda de estrellas
variables dentro de cúmulos globulares de estrellas, los cuales son considerados cunas
estelares, ya que allí se forman gran parte de las estrellas existentes en el universo.
El estudio de estos cuerpos celestes permite a los astrónomos comprender el com-
portamiento de las estrellas en sus etapas iniciales, complementando la información
que hasta hoy se tiene acerca de la formación de nuevos sistemas planetarios. Por
ejemplo, S. Liu, Z. Wu y X. Zhang, realizaron una identificación y caracterización
de las estrellas variables existentes en el cúmulo NGC 2126 en la constelación de la
Auriga [3], con el objetivo de estimar sus edades y determinar las etapas en las que se
encuentran dentro la escala de evolución estelar. Un trabajo similar realizaron David
Weldrake, Penny D. Sackett y Terry J. Bridges, solo que para el cúmulo globular
conocido como ' Centauri, en la constelación austral del Centauro [4].
Otra área de investigación en la cual intervienen las estrellas variables, consiste
en la búsqueda y caracterización de planetas extrasolares, es decir, objetos que se en-
cuentran orbitando estrellas distantes situadas más allá del sistema solar. Mediante
el análisis de la curva de luz de las estrellas variables, es posible determinar si los
cambios observados en el brillo aparente de estos cuerpos celestes son causados por
el tránsito de un pequeño planeta, el cual genera un eclipse cuando este pasa entre la
estrella y la tierra. Gracias a esta metodología, conocida como la técnica del tránsito,
ha sido posible descubrir una gran cantidad de planetas extrasolares. Por ejemplo,
en el trabajo de K Szatmary, J Gal y L. Kiss, se presenta el reciente descubrimiento
(agosto de 2010) del cuerpo celeste identificado como WASP-37b, un exoplaneta muy
caliente que orbita la estrella WASP-37, de características similares a las de los de-
nominados Hot Jupiter, con un periodo de 3.577471 días, y que genera un aumento
en la magnitud aparente de la estrella de 0.02 magnitudes, tal como se puede apreciar
en la figura 1.1 [5].
En cuanto al procesamiento previo de las imágenes se refiere, realizado con el ob-
jetivo de minimizar los efectos del ruido, la gran mayoría de trabajos de investigación
apuntan hacia la calibración de las fotografías mediante tres fotogramas auxiliares
conocidos como Darks, Flats y Bias. Por ejemplo, en la tesis de grado denominada
Análisis Fotométrico del Cúmulo Abierto NGC 6611, presentada por la investigadora
Johanna Suárez Núñez, como requisito parcial para optar por el título de Magíster
en Física de la Universidad de Puerto Rico; se presenta una metodología mediante
la cual los fotogramas auxiliares se combinan a través del promedio, con el objetivo
de sustraerlos de la imagen original, y así disminuir la consecuencias que genera la
existencia de los ruidos aditivos [6]. Sin embargo, no se han encontrado trabajos en
los cuales se analice la posibilidad de combinar los fotogramas auxiliares mediante
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Figura 1.1. Curva de luz de la estrella WASP-37b.
otras operaciones estadísticas tales como la mediana o la moda, por lo cual se agre-
garon opciones adicionales a la interfaz gráfica construida en este trabajo con el fin
de ofrecer esta posibilidad.
Para la medición de los cambios en la luminosidad de las estrellas variables, se
ha detectado que las investigaciones adelantadas hasta la fecha utilizan dos técnicas
fundamentalmente: la fotometría de apertura y la fotometría diferencial, siendo esta
última la más utilizada, ya que la dificultad instrumental se reduce considerablemente.
Esta técnica contempla la identificación de la figura geométrica tridimensional que
forma la imagen de la estrella en la fotografía, conocida como PSF, a partir de la cual
se realiza el cálculo del ancho efectivo que ocupa la estrella en la matriz, conocido como
FWHM, para posteriormente medir los cambios presentados en el brillo del objeto
celeste. Por ejemplo, en el trabajo de monografía presentado por Tomás Tecce para
la Facultad de Ciencias Básicas de la Universidad de Buenos Aires en el año 2004,
se plantea una metodología para la medición de los cambios en la luminosidad de las
estrellas variables, mediante la obtención del FWHM, considerando la PSF como de
base circular [7]. Sin embargo, dado que al capturar la imagen la extinción atmosférica
puede generar la distorsión de las figuras circulares que forman las estrellas, y a
que la forma de los píxeles de las cámaras CCD no es exactamente cuadrada, sino
ligeramente rectangular; la interfaz gráfica desarrollada en la presente investigación
propone la creación de un algoritmo que calcula dos FWHM, uno para el eje x y otro
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para el eje y, considerando la base de la PSF como elíptica, mas no circular, algo
mucho más ajustado a la realidad.
Una vez se obtienen los valores de magnitud aparente del cuerpo celeste de interés
para cada uno de los fotogramas tomados a lo largo de la jornada de observación, es
necesario realizar una interpolación de los datos para así proceder con la construcción
de la curva de luz, a partir de la cual los astrónomos pueden identificar las principales
características de la estrella variable en estudio. Los trabajos más recientes realizan
esta reconstrucción a partir de regresiones no lineales que generalmente ocasionan
discontinuidades en la curva, lo cual contradice el carácter de suavidad inherente a
cualquier variable física. En vista de lo anterior, esta investigación sugiere el uso de
un algoritmo de interpolación basado en Splines Cúbicos, el cual construye polinomios
de orden superior, pero que respetan la continuidad de todo el fenómeno, ofreciendo
curvas de luz confiables en observaciones en las cuales es imposible contar con muchas
muestras dadas las condiciones climáticas, algo muy común en los observatorios del
país.
Si bien a nivel mundial se han realizado numerosos estudios de estrellas variables
aplicando diversos métodos de procesamiento de señales, aun se encuentran en el fir-
mamento una gran cantidad de estrellas pendientes por identificar y clasificar, ya que
el número de grupos de investigación dedicados a este tema es ínfimo comparado con
la cantidad de estrellas que presentan variabilidad (se estima que todas las estrellas
son variables en alguna etapa de su existencia). Así pues, la implementación de un
método efectivo de procesamiento de imágenes astronómicas, facilitará la clasificación
de los astros que se encuentran pendientes de estudio [8].
Por otra parte, y analizando el tema desde un contexto nacional, la astronomía
es una ciencia de poco desarrollo en Colombia. Si bien existen algunos centros de
investigación en esta área, no se encuentran documentos científicos nacionales dedi-
cados al estudio de las estrellas variables. Dado lo anterior, el estado ha planteado
como prioridad la necesidad de desarrollar las ciencias del espacio con el fin de crear
programas de apropiación del espacio exterior mediante satélites nacionales. Gracias
a esta iniciativa nació la Comisión Colombiana del Espacio, la cual tiene como misión
impulsar la investigación astronómica en el país [9]. Esta serie de situaciones convierte
en importante y viable cualquier proyecto enfocado en la solución de los problemas





Desarrollar una interfaz gráfica que permita medir los cambios presentados en la
luminosidad de las estrellas variables, mediante la implementación de algoritmos de
procesamiento digital de imágenes en el tratamiento de fotografías astronómicas.
1.4.2. Específicos
Establecer procedimientos instrumentales y de procesamiento digital de imá-
genes que permitan reducir los efectos indeseados causados por el ruido intro-
ducido en el proceso de captura de las fotografías de cualquier tipo de cuerpo
celeste.
Implementar una técnica de interpolación de datos para la construcción de las
curvas de luz de las estrellas variables, que permita conservar la característica
de continuidad inherente al cambio en la intensidad luminosidad emitida por
este tipo de objetos astronómicos.
Iniciar la investigación astronómica en la Universidad Tecnológica de Pereira
aprovechando para ello la nueva instrumentación existente en el recientemente
inaugurado Observatorio Astronómico, pretendiendo de esta manera fomentar





Se conocen como estrellas variables a todos los cuerpos celestes de característica
estelar que presentan cambios en la intensidad o el color de la luz percibida por
un observador situado en la superficie de la tierra, pero cuyas causas son ajenas a la
interacción de los rayos luminosos con las capas de la atmósfera. Es posible afirmar que
todas las estrellas presentan alguna variabilidad durante su existencia, a medida que
transitan por las etapas definidas por la teoría de la evolución estelar [10]. Los orígenes
de este fenómeno pueden situarse en el interior de la estrella, es decir, explicarse a
partir de su expansión, erupción, etc; o en el exterior de la misma, en cuyo caso la
explicación puede encontrarse en sistemas estelares múltiples o en la presencia de
cuerpos planetarios orbitando a su alrededor, los cuales ocultan la luz de la misma
cada que vez que se interponen entre la estrella y la tierra. Esta característica permite
clasificar las estrellas variables en dos categorías principales: intrínsecas y extrínsecas.
Para el estudio de las estrellas variables, los astrónomos realizan observaciones
a lo largo del periodo de variabilidad registrando la magnitud aparente presentada
por el cuerpo celeste en cada jornada de observación. Al construir una gráfica de
luminosidad contra tiempo, conocida como curva de luz, es posible identificar las
principales características del objeto, tales como, el periodo, la amplitud, el índice
de color, la clase espectral, la temperatura, la distancia, etc. Dado lo anterior, todo
el proceso que se adelanta con el objetivo de medir los cambios presentados en la
intensidad luminosa de una estrella a partir de su fotografía, es de suma importancia
en la investigación de este tipo de cuerpos celestes.
Actualmente existen dos sistemas de información que catalogan las estrellas vari-
ables descubiertas. El primero se conoce como General Catalogue of Variable Star
(GCVS), el cual contiene más de 40.000 estrellas sospechosas de presentar alguna
variabilidad [11]. Por otra parte, la American Association of Variable Star Observers
creó el catalogo conocido como AAVSO, en el cual es posible observar las principales
características de las estrellas variables de interés, incluyendo una carta celeste en la
que se presenta la ubicación del cuerpo celeste en el cielo [12]. Estos sistemas de iden-
tificación estelar son de gran importancia para el investigador de estrellas variables,
ya que le permiten identificar el objeto en estudio y construir el estado del arte a
partir de los trabajos realizados por otros observadores.
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A continuación se presenta una breve descripción acerca de los diferentes tipos
de estrellas variables descubiertos hasta el momento, y algunas curvas de luz que
permiten visualizar el comportamiento de la variabilidad luminosa presentada por
estos cuerpos celestes.
2.1.1. Variables Intrínsecas
Como se dijo anteriormente, en algunos casos la causa de la variabilidad se en-
cuentra en procesos físico-químicos que tienen lugar en el interior de las estrellas. En
este caso se dice que la estrella variable es intrínseca. Dado que los fenómenos que
ocurren en las capas de las atmósferas estelares son sumamente complejos, es nece-
sario dividir esta clasificación en subcategorías, de tal manera que sea más sencillo
identificar el origen de la variabilidad a partir del análisis de las curvas de luz.
Variables Pulsantes: Las variaciones en la luminosidad presentadas por este tipo
de estrellas son debidas a la continua contracción y expansión de las capas de la
atmósfera, produciendo así un desplazamiento de las líneas espectrales, el cual es ex-
plicable mediante la teoría del efecto Doppler. Los cambios en el tamaño de la estrella
generan variaciones de presión que se traducen en altibajos de temperatura, los cuales
a su vez, debido a la estrecha relación existente entre temperatura y luminosidad (L
α T 4e ), se traducen en grandes variaciones de la intensidad luminosa emitida por la
estrella [13]. A continuación se presentan algunos tipos de variables pulsantes.
Cefeidas: Son cuerpos celestes sumamente importantes en astronomía ya que
sirven de faro para calcular las distancias en el universo. Esto se debe a la
existencia de una relación directa entre el periodo y la magnitud absoluta de
la estrella, lo cual permite medir el espacio que la separa de la tierra una vez
se establece su magnitud aparente a partir de a curva de luz. Generalmente
se trata de estrellas gigantes o supergigantes, supremamente masivas, de 5 a
15 veces la masa del Sol, muy jóvenes y brillantes, pertenecientes a cúmulos
abiertos ubicados cerca al plano galáctico [10]. Sus curvas de luz presentan
periodos de variación de entre 1 y 100 días, con amplitudes que oscilan entre
0.1 y 3 magnitudes estelares. Una de las estrellas más representativas de esta
clasificación es CK Cam, ubicada en la constelación de Camelopardalis, con
una magnitud aparente de +7.9 y un periodo de 90 días. En la figura 2.1 se
presenta la curva de luz de este cuerpo celeste, construida por el Observatorio
Konkoly en Budapest, Hungria1.
1Disponible en: http://www.konkoly.hu/cgi-bin/IBVS?4317
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Figura 2.1. Curva de luz de CK Cam.
Tipo Mira: En este tipo de variables se encuentran las estrellas de largo perío-
do, entre 100 y 500 días, supergigantes, de la clase espectral M, con líneas de
emisión en su espectro, y variaciones de luminosidad que alcanzan hasta 6 mag-
nitudes [13]. La estrella más representativa de este grupo es omicron cetus, más
conocida como Mira, con un período de 335 días y con una magnitud que oscila
entre +4.89 y +9.16. En la figura 2.2 es posible observar la curva de luz de esta
estrella, suministrada por la All Sky Automated Survey (ASAS)1.
Figura 2.2. Curva de luz de Omicron Ceti.
WVirginis: Se trata de estrellas gigantes, de magnitudes absolutas entre 0.7 y
2, con períodos que van desde 0.8 hasta 35 días, y cambios en la luminosidad de
1Disponible en: http://www.astrouw.edu.pl/asas/?psect=acvs&page=details&id=021921-0258.8
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0.3 a 1.2 magnitudes. Aunque son un poco similares a las Cefeidas, se diferencian
de estas últimas en su masa, la cual suele situarse entre 0.4 y 0.6 masas solares
[13]. Un ejemplo de este tipo de estrellas es HD6286, en la constelación de
Piscis. Este cuerpo celeste posee un periodo de 35 días, con un incremento en la
magnitud aparente de +0.28. En la figura 2.3 se presenta la curva de luz de esta
estrella, construida por el Astrophysical Institute Potsdam, en Alemania [14].
Figura 2.3. Curva de luz de BE Psc.
RR Lyrae: Las estrellas pertenecientes a esta clasificación se encuentran en un
estado evolutivo en el cual se inicia la fusión del helio existente en el núcleo de la
estrella. Los períodos suelen ser mucho menores que los presentados por los tres
tipos anteriores (al rededor de un día), aunque la profundidad de la variación
solo alcanza las décimas de magnitud. Generalmente se encuentran en cúmulos
globulares inmersos dentro del plano galáctico, por lo cual son muy útiles a la
hora de determinar la distancia existente entre la tierra y estas agrupaciones
de estrellas [13]. Un ejemplo típico de esta clasificación es RR Gem, en la
constelación de Géminis, cuya curva de luz se observa en la figura 2.4 [15].
Delta Scuti: Son estrellas que presentan variaciones en la luminosidad emitida,
debido a pulsaciones radiales y no radiales de las capas superiores de la atmós-
fera. También se conocen como Cefeidas enanas, ya que poseen masas inferiores
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Figura 2.4. Curva de luz de RR Gem.
a las de esa clasificación. Un cuerpo celeste característico de esta clasificación
es la estrella Y Z Boo, en la constelación de Bootes, la cual presenta variaciones
de 0.5 magnitudes con un periodo de 0.1040 días. En la figura 2.5 se presenta
la curva de luz de la estrella en cuestión [16].
Variables Irregulares: Este grupo está conformado por estrellas supergi-
gantes, demasiado masivas y extremadamente jóvenes. La forma en la cual se
realizan las pulsaciones sigue siendo un misterio para los astrónomos; sin embar-
go, se cree que un tipo especial de variables irregulares, conocido como T Tauri,
son en realidad discos protoplanetarios como el que dio origen al sistema solar.
Al tratarse de una nube irregular de gas en rotación, la curva de luz obtenida
presenta un comportamiento carente de periodicidad. La figura 2.6 presenta la
curva de luz de RX J1608,6− 3922, un ejemplo claro de estrellas T Tauri [17].
Variables Eruptivas: Este tipo de estrellas suelen presentar súbitos incrementos en
la luminosidad emitida, debidos a explosiones ocurridas en el interior de la misma, y
en los que no es posible identificar periodicidad alguna. Estos aumentos inesperados
de brillo pueden producirse en pequeñas cantidades, como en el caso de las flare stars;
o en intensidades inconmensurables, en cuyo caso se presenta la explosión de toda la
estrella, es decir, en las supernovas [13]. En esta categoría se encuentran los tipos
presentados a continuación.
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Figura 2.5. Curva de luz de YZ Boo.
UV Ceti: También se conocen como flare stars. Se trata de estrellas muy
pequeñas, de corta edad, generalmente de clase espectralM . En ellas es posible
apreciar estadillos superficiales similares a los que ocurren en el Sol, y debidos a
perturbaciones en los campos magnéticos superficiales. Al tratarse de estrellas
de tamaño reducido y de baja luminosidad, las explosiones generan incrementos
de brillo de hasta 5 magnitudes, alcanzando el máximo en escasos segundos, para
luego decaer hasta la normalidad en algunos minutos [10]. Una representante de
esta clasificación es YZ CMi. En la figura 2.7 se presenta la curva de luz de esta
estrella, para las bandas ultravioleta e infrarrojo. Nótense los picos abruptos sin
periodicidad definida [18].
R Conora Borealis: Estos cuerpos celestes se caracterizan por pasar súbita-
mente de su brillo normal, a una magnitud 10 veces más débil, estado en el cual
permanecen durante varios años hasta recuperar su intensidad original. Este
fenómeno se debe a la existencia de nubes de polvo en las capas superiores de la
atmósfera, las cuales en algunas ocasiones se condensan ocasionando drásticas
disminuciones en su luminosidad. La estrella que dio origen a esta clasificación
es AAVSO 1544+28A, más conocida como R Corona Boreal, o R CrB, cuya
curva de luz se presenta en la figura 2.8, en la cual es posible observar las
disminuciones drásticas en su brillo de hasta 9 magnitudes [12].
Novas: Son las estrellas que más varían su luminosidad. Se clasifican a su vez en
novas ordinarias, novas recurrentes, novas enanas y supernovas. Estas últimas
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Figura 2.6. Curva de luz de RX J1608.6 - 3922.
llegan incluso a experimentar aumentos de brillo de hasta 20 magnitudes en unos
pocos días, tardando años en decaer hasta el mínimo, el cual es muy inferior a la
magnitud original. El 04 de julio del año 1054, la estrella PSR B0531+21 hizo
explosión, legando a ser visible durante 23 jornadas a plena luz del día, fenómeno
que fue reportado por Chinos y Árabes. El remanente de supernova, constituido
por los desechos arrojados por el fenómeno, se observa hoy en día como un débil
manchón conocido como la Nebulosa del Cangrejo, en la constelación del Tauro
[19]. La figura 2.9 presenta una fotografía de este cuerpo celeste tomada por
el autor desde el Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de
Pereira. Nótese la forma irregular de la nube de gas.
Amanera de resumen, los cuadros 2.1 y 2.2 presentan las principales características
de los diferentes tipos de variables intrínsecas mencionados anteriormente.
2.1.2. Variables Extrínsecas
A diferencia de las intrínsecas, las estrellas variables extrínsecas presentan cambios
en la intensidad luminosa percibida debido a factores externos a la misma, los cuales
van desde la rotación de la masa solar, pasando por la existencia de un sistema estelar
múltiple (variables eclipsantes), y finalizando con la presencia de un cuerpo planetario
orbitando a su alrededor (variables por tránsito de exoplaneta). A continuación se
describe cada una de estas categorías.
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Tipo de Variable Período en días Clase Espectral Incremento en Magnitudes
Cefeidas 1 a 50 F - K1 < 2
W Virginis 1 a 50 F - K1 < 2
RR Lyrae < 1 B8 - F2 III < 0.7
δ Scuti 0.05 - 0.2 F III < 1
β Cephei 0.1 - 0.25 B1 - B3 III < 0.1
Mira 80 - 100 M III > 2.5
RV Tauri 30 - 150 G - K1 I < 3
Semirregular 300 - 1000 K - M I < 2.5
Irregular ––— K - M I < 2
Cuadro 2.1. Principales características de las estrellas variables pulsantes.
Tipo de Variable Incremento en la Magnitud Aparente
Supernova > 20
Nova ordinaria 7 - 18
Nova recurrente < 10
Nova enana 2 - 6
R Coronae Borealis 1 - 9
Irregulares < 4
Flare Stars < 6
Cuadro 2.2. Variación de la luminosidad en estrellas variables explosivas.
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Figura 2.7. Curva de luz de YZ CMi.
Variables Eclipsantes: Más de la mitad de las estrellas estudiadas en la actualidad
forman parte de un sistema estelar múltiple en rotación. De acuerdo a la orientación de
la línea visual con respecto al plano orbital del sistema, las estrellas pueden eclipsarse
entre si, lo cual se traduce en una variabilidad del brillo presentado. De acuerdo a la
forma de la curva de luz, las estrellas eclipsantes se clasifican EA, EB y EW.
Eclipsantes tipo EA: Se trata de sistemas binarios eclipsantes en los cuales
las componentes son completamente esféricas [13]. Una representante de esta
categoría es Algol o β Persei, cuya curva de luz para diferentes bandas dentro
del espectro visible se presenta en la figura 2.10 [20].
Eclipsante tipo EB: Se trata de sistemas en los cuales las componentes pre-
sentan formas elípticas, lo cual dificulta la determinación del inicio y el final
del eclipse a partir de la curva de luz. Generalmente, las estrellas involucradas
en el fenómeno son de clase espectral B, A o F . La estrella variable eclipsante
tipo EB más representativa es β Lyrae, en la constelación de la Lira, también
conocida como Sheliak, cuya curva de luz se presenta en la figura 2.11 [21].
Eclipsante tipo EW: Al igual que en la categoría anterior, las estrellas del tipo
EW tienen una forma elipsoidal, pero con la diferencia de que se encuentran en
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Figura 2.8. Curva de luz de R CrB.
contacto, por lo cual la determinación del inicio y el final del eclipse se dificulta
enormemente. Un ejemplo claro de esta clasificación es Y Sex, en la constelación
del Sextante, un sistema binario en rotación en el cual las estrellas comparten las
capas exteriores de la atmósfera, generando cambios en la magnitud aparente
que van desde 9.8 a 10,2 magnitudes. En la figura 2.12 es posible observar la
curva de luz de este cuerpo celeste [22].
Variables por Tránsito de Exoplaneta: Si el plano orbital de un sistema plane-
tario extrasolar se encuentra paralelo a la línea visual, cada vez que el planeta transite
entre la estrella y la tierra generará un eclipse, el cual se traduce en un pequeño in-
cremento en la magnitud aparente de la estrella observable en la curva de luz de la
misma. De esta manera ha sido posible descubrir una gran cantidad de exoplanetas,
encontrándose así una importante aplicación para el estudio de las curvas de luz de
las estrellas variables, lo cual motivó la realización de este proyecto. Es por esta razón
que las curvas de luz construidas por la interfaz gráfica desarrollada, corresponden a
dos estrellas con ocultación debido a exoplanetas. De esta forma, las investigaciones
futuras realizadas en el Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de
Pereira, podrían enfocarse al descubrimiento de planetas más allá del sistema solar,
procesando las fotografías capturadas en la aplicación construida en este trabajo. La
figura 2.13 presenta la curva de luz de la estrella GJ346, la cual posee un exoplaneta
orbitando a su alrededor que genera disminuciones en el brillo de apenas +0.02 mag-
nitudes, obtenida mediante la interfaz gráfica desarrollada por el autor. Obsérvese
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Figura 2.9. Nebulosa del Cangrejo (M 1). 5x20s. Meade LX 200 16", CCD Meade
DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
que al tratarse de cambios de luminosidad tan pequeños, el procesamiento digital
de imágenes juega un papel crucial con el fin de lograr su detección por encima del
ruido. En el capítulo de resultados se presenta una descripción más detallada acerca
del proceso adelantado para la obtención de esta curva de luz.
2.2. Magnitud Estelar
La magnitud estelar es un indicador de la intensidad luminosa emitida por un
cuerpo celeste. Dado que esta cantidad depende de manera directa de la distancia que
separa al objeto del observador, y de la temperatura del mismo, es posible considerar
dos tipos de magnitudes estelares estrechamente relacionadas con la posición relativa
de la estrella, las cuales se describen a continuación.
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Figura 2.10. Curva de luz de β Persei.
2.2.1. Magnitud aparente
La magnitud aparente es una cantidad escalar que ofrece una estimación del brillo
evidente que posee una estrella, y se mide a partir de la cantidad de luz que percibe
un observador situado en la tierra. Esta medición no considera la distancia real a la
cual se encuentra el cuerpo celeste, por lo cual, objetos lejanos que en realidad son
muy intensos, podrían poseer una magnitud aparente que los clasifica como menos
brillantes que otros astros situados mucho más cerca. Este sistema de medición tiene
su origen en una antigua técnica ideada por Hiparco, la cual consistía en dividir la
intensidad luminosa de las estrellas visibles en seis magnitudes, siendo m = +1 para
las más brillantes, y m = +6 para las más tenues. Dado que la sensibilidad del ojo
humano a la intensidad luminosa tiene un comportamiento logarítmico, la escala de
magnitudes también presenta esta característica, además de ser negada, debido a que
estrellas brillantes poseen magnitudes numéricamente inferiores a las de estrellas más
oscuras. La magnitud aparente de una estrella se define a partir de la ecuación 2.1.
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Figura 2.11. Curva de luz de β Lyr.
m = −2, 5 log (Ia) (2.1)
Donde m representa la magnitud aparente de la estrella, e Ia el brillo percibido
[23].
Sin embargo, la atmósfera terrestre dispersa la luz procedente del espacio exterior,
por lo cual la magnitud aparente de un cuerpo celeste, percibida desde la superficie de
la tierra, se ve incrementada en algunas magnitudes, dado que una disminución en el
brillo implica un aumento numérico en la magnitud. A este fenómeno se le conoce co-
mo extinción atmosférica. Además, los instrumentos a través de los cuales se realizan
las observaciones desde distintos puntos del planeta no poseen las mismas caracterís-
ticas, lo cual también afecta la medición. Por si fuera poco, estas perturbaciones no
se mantienen constantes, sino que dependen de la banda de frecuencia en la cual se
realiza la observación, es decir del color. Así pues, es necesario reescribir la ecuación
2.1 con el objetivo de introducir los defectos causados por los fenómenos descritos
anteriormente, resultando la ecuación 2.2.
mλObs = mλ +KλXZ + C (2.2)
Donde mλObs es la magnitud aparente medida por un observador en una banda
de frecuencia λ, mλ es la magnitud aparente real del objeto en dicha banda (medida
fuera del atmósfera y a través detectores ideales), Kλ es el coeficiente de extinción
atmosférica en la banda λ, XZ es la masa de aire presente en un ángulo cenital z,
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Figura 2.12. Curva de luz de Y Sex.
y C es la constante instrumental dada por el equipo involucrado en el proceso de
medición.
El ángulo cenital z es el ángulo existente entre la estrella y el cenit. En la figura
2.14 , si h es el ángulo que forma la línea visual de la estrella con el horizonte, entonces
el ángulo cenital está dado por la ecuación 2.3.
z = 90o − h (2.3)
Para el cálculo de la masa de aire es necesario conocer la altura de la estrella sobre
el horizonte, la hora en la cual se realizó la observación, y las coordenadas geográficas
del sitio en el cual se encuentra ubicado el observatorio (ver ecuación 2.4).
XZ = [sinφ sin δ + cosφ cos δ cos (HA)]
−1 (2.4)
Donde φ es la latitud del lugar de observación, δ es la declinación de la estrella, y
HA es el ángulo horario, es decir, la diferencia existente entre el tiempo sideral en el
momento del estudio y la ascensión recta de la estrella.
Para el cálculo del coeficiente de extinción atmosférica Kλ y de la constante in-
strumental C, es necesario tomar varias fotografías de la estrella de interés durante
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Figura 2.13. Curva de luz de GJ436. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero
Salazar c°.
varias noches, de tal forma que la altura de la misma varíe. Posteriormente, se grafica
mλ −mλ0 (donde mλ0 es tomado de las estrellas estándar de calibración), versus XZ
(la masa de aire), y se realiza una regresión lineal. La pendiente de esta línea recta
corresponde al coeficiente de extinción atmosférica y el intercepto con la ordenada a
la constante instrumental.
2.2.2. Magnitud Absoluta
Como se dijo anteriormente, muchas estrellas poseen una magnitud aparente muy
elevada debido a que se encuentran a grandes distancias, lo cual no implica que en
realidad sean poco brillantes. Con el objetivo de determinar la intensidad luminosa
real de dos o más estrellas, es necesario establecer cual sería su magnitud si todas se
encontraran a la misma distancia de la tierra. Así, la magnitud absoluta está definida
como la magnitud aparente presentada por una estrella si se encontrara a 32,6 años
luz, es decir, a 10 parsecs de distancia1.
1Un parsec se define como la distancia a la que se encuentra una estrella si su paralaje es de 1
segundo de arco [24].
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Figura 2.14. Ángulo cenital.
La ecuación 2.5 presenta la definición matemática de la magnitud absoluta.
M = −2, 5 log (Iabs) (2.5)
Donde M es la magnitud absoluta e Iabs su intensidad luminosa total.
Como es sabido, la intensidad luminosa obedece a la ley del cuadrado inverso de la
distancia. Así pues, la relación entre la intensidad luminosa aparente y la intensidad
luminosa absoluta, debe ser igual a la presente entre la distancia utilizada para la

























= 2− 2 log d (2.6)
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Si m es la magnitud aparente correspondiente al brillo Iapa, y M es la magnitud
absoluta, que se obtiene por definición a partir de Iabs, al aplicar la ecuación 2.1 se
tiene:
M −m = −2, 5 log (Iabs)− [−2, 5 log(Iapa)]
M −m = 2, 5 log(Iapa)− 2, 5 log(Iabs)











obtenido en la ecuación 2.6, en la expresión
anterior, se obtiene:
M −m = 5− 5 log d
M = m+ 5− 5 log d (2.8)
Donde M es la magnitud absoluta de la estrella, m su magnitud aparente, y d la
distancia en parsecs que separa a la estrella de la tierra.
2.3. Fotometría
En astronomía, la fotometría es una técnica que permite medir la intensidad lumi-
nosa emitida por un cuerpo celeste en una determinada banda de frecuencias (flujo de
energía lumínica); por lo cual se convierte en fundamental a la hora de construir las
curvas de luz de las estrellas variables. Gracias a la fotometría, es posible establecer
el índice de color de las estrellas, punto de inicio para obtener su clasificación espec-
tral, temperatura, tamaño y distancia. Según el montaje instrumental implementado,
la fotometría se realiza a través de dos técnicas básicas, las cuales se describen a
continuación.
2.3.1. Fotometría Absoluta
La fotometría absoluta pretende establecer la magnitud aparente de una estrella
con base en mediciones de luminosidad realizadas a estrellas patrón, por medio de
las cuales es posible conocer el coeficiente de extinción atmosférica y la constante
instrumental, involucrados en la ecuación 2.2. Una vez conocidos estos parámetros,
es posible despejar el término mλ de la ecuación 2.2, obteniéndose entonces:
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mλ = mλObs −KλXZ − C
mλ = −2, 5 log (Iobs)−KλXZ − C (2.9)
Donde mλ es la magnitud aparente efectiva de la estrella, Iobs es la intensidad
luminosa medida a partir de la fotografía capturada, Kλ es el coeficiente de extinción
atmosférica, XZ es la masa de aire presente en un ángulo cenital Z, y C es una
constante instrumental específica.
Al ser necesario determinar con precisión los valores de la extinción atmosférica
y de la constante instrumental, la fotometría absoluta requiere de ciertas condiciones
para su éxito. En primer lugar, el cielo debe encontrarse completamente despejado con
el fin de que la perturbación atmosférica se mantenga constante a lo largo de la jornada
de observación. Además, se requiere mantener el chip CCD de la cámara fotográfica
en una temperatura fija, con el objetivo de garantizar que la constante instrumental
no varíe; esto sin mencionar la imposibilidad de modificar el montaje físico cámara-
telescopio. Esta serie de dificultades instrumentales hacen un poco tediosa la medición
de los cambios en la luminosidad de las estrellas variables a partir de la fotometría
absoluta.
2.3.2. Fotometría Diferencial
Generalmente, además del cuerpo en estudio, en las fotografías astronómicas sue-
len aparecer otros elementos con respecto a los cuales es posible determinar los cam-
bios en el brillo que presenta el objeto de interés. A esta técnica se le conoce con el
nombre de fotometría diferencial. La diferencia entre las magnitudes de dos estrellas
presentes en la misma imagen se puede expresar de la siguiente forma:
∆mλobs = m1λobs −m2λobs (2.10)
Sustituyendo en la ecuación 2.2:
∆mλobs = (m1λ +K1λX1Z + C1)− (m2λ +K2λX2Z + C2) (2.11)
Como los dos objetos se encuentran en la misma fotografía, el coeficiente de extin-
ción atmosférica Kλ, la masa de aire XZ, y la constante instrumental C, son iguales
para ambas magnitudes aparentes. De esta forma la expresión 2.11 se reduce a:
∆mλ = m1λ −m2λ (2.12)
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Aplicando la ecuación 2.1:
m1λ −m2λ = [−2, 5 log (Ia1)]− [−2, 5 log (Ia2)]






A la expresión 2.13 se le conoce como ecuación de Pogson.
De esta forma, la fotometría diferencial no requiere condiciones climáticas perfec-
tas ni montajes instrumentales muy rigurosos, pues las variaciones presentadas en la
intensidad luminosa emitida por un cuerpo celeste, son medidas con respecto a otro
objeto presente en la misma fotografía. Así pues, el problema de medir los cambios en
la luminosidad de las estrellas variables, se reduce a determinar los términos Ia1 e Ia2
en la expresión 2.13, los cuales son directamente proporcionales al número de cuentas
registradas por el sensor CCD para cada estrella en la misma imagen. Para lograr
esta operación es necesario minimizar los efectos indeseados causados por el ruido
involucrado en el proceso de captura, y crear algoritmos que permitan establecer las
áreas efectivas que ocupan las imágenes de las estrellas en las fotografías, para así
proceder a construir la curva de luz.
Dada la facilidad instrumental ofrecida por la fotometría diferencial, esta fue la
técnica elegida para construir las curvas de luz de las estrellas variables estudiadas
en el presente trabajo. Esto también se justifica al considerar que el observatorio
astronómico fue inaugurado en mayo del año 2010, por lo cual aun no se encuentra
en condiciones para trabajar con montajes instrumentales muy rigurosos.
2.4. Splines Cúbicos
Al utilizar la fotometría diferencial en la medición de los cambios en la luminosi-
dad de las estrellas variables, resultan una serie de incrementos o decrementos de la
magnitud aparente, los cuales corresponden a las muestras fotográficas tomadas a lo
largo de la jornada de observación. Naturalmente, estos datos recopilados correspon-
den a un conjunto finito de muestras que ofrecen una idea acerca de la tendencia
existente en el comportamiento del parámetro medido. Dado que el experimentador
no puede tomar una cantidad infinita de valores (de tal manera que la representación
corresponda a una curva continua), la gráfica final construida con todas las muestras
recopiladas corresponderá a una función discreta, es decir, una función que toma algún
valor de un conjunto finito de posibles valores dentro de un intervalo de tiempo dado.
Debido a que todas las variables físicas, incluyendo las variaciones en la intensidad
luminosa de las estrellas, presentan un comportamiento continuo, es posible concluir
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que la gráfica construida al unir con rectas todos los puntos tomados, corresponderá
a una visión un poco alejada de la realidad. Si en vez de trazar rectas para unir los
puntos recolectados, se plantean funciones de orden superior que unan cada pareja
de puntos sin afectar la continuidad de la curva final, entonces se estará realizando
una interpolación polinomial a trozos [25], la cual entregará como resultado final una
curva mucho más aproximada al comportamiento real de la variable medida. Así, la
interpolación a través de Splines Cúbicos permite crear funciones de orden superior
que aproximan los datos tomados a una curva continua que conserva la suavidad in-
herente a toda variable física. Además de la utilidad que presentan los Splines en la
interpolación de datos, también se encuentran múltiples aplicaciones de este tipo de
funciones en diferentes áreas de la ingeniería, especialmente en el campo del proce-
samiento digital de imágenes, pues son ideales en la reconstrucción, alisado, filtrado,
ampliación y reducción de fotografías [26]; todo esto gracias, entre otras cosas, a que
las funciones reconstruidas a partir de estos polinomios conservan su continuidad, lo
cual permite reducir los efectos de los valores extremos de una manera muy eficaz
[27].
Figura 2.15. Interpolación de una función f (ti) mediante polinomios individuales
de tercer orden para cada par de datos. Nótese que se mantiene el carácter contínuo
de la curva.
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Cuando se desea interpolar un conjunto de datos por medio de polinomios, es
posible determinar la función que identifica cada pareja de puntos teniendo en cuenta
únicamente la información suministrada por el par de valores. A este tipo de inter-
polación polinomial se le conoce como local. Si por el contrario, en el momento de
obtener la ecuación que unirá un par de puntos, no solamente se tiene en cuenta la
información suministrada por la pareja, sino que además se toma todo el conjunto de
muestras, entonces se estará realizando una interpolación polinomial global [28].
Un ejemplo claro de la aproximación global de funciones descrita anteriormente
consiste en la interpolación por Splines Cúbicos. Supóngase que se desea interpolar
cierta función f(ti), la cual perfectamente puede atribuirse a la variación luminosa
de un cuerpo estelar, definida por un conjunto finito de valores yi correspondientes al
diferencial de magnitud; mediante una serie de polinomios pi(t) (ver figura 2.15). Los
datos t0, t1, ..., ti−1, ti, ti+1, ..., tn−1, tn; no necesariamente tienen que estar igualmente
espaciados, pero si deben ser ordenados [29], es decir, se debe cumplir que:
t0 < t1 < ... < ti−1 < ti < ti+1 < ... < tn−1 < tn (2.14)
El objetivo es entonces encontrar los polinomios pi(t), que interpolen la función
yi = f(ti) en los intervalos [ti, ti+1], con i = 1, 2, 3, ..., n− 1.
Para que los polinomios pi(t) interpolen la función se debe cumplir que:
pi(ti) = yi (2.15)
pi(ti+1) = yi+1 (2.16)
Ahora, para que la función interpolada no contenga cambios bruscos, las derivadas
en los extremos de los polinomios que aproximan cada tramo deben coincidir, al igual








Si pi(t) es un polinomio de grado tres, su segunda derivada corresponderá a una
línea recta, tal como se observa en la figura 2.16.
Bajo estas condiciones, primero se obtienen polinomios de grado uno que inter-
polen cada pareja de datos, para lo cual se aplica la ecuación de la recta:
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y − y0 = m(x− x0)
p00i (t)− p00i (ti) =
p00i (ti+1)− p00i (ti)
ti+1 − ti
(t− ti)








































Si ti+1 − ti = h, entonces la ecuación 2.19 queda:



















La expresión 2.21 representa la ecuación de la recta que interpola la pareja de
puntos pertenecientes al intervalo [ti, ti+1]. Así, para obtener la ecuación del Spline












Donde los términos Ci y Di representan las constantes originadas durante el pro-
ceso de integración, las cuales se pueden expresar de la siguiente forma:
Cit+Di = Ai (t− ti) +Bi (ti+1 − t) (2.23)
Así, la ecuación 2.22, se puede escribir como:
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Figura 2.16. Polinomios de primer grado p00i (t), y tercer grado pi(t) que interpolan











+Ai (t− ti) +Bi (ti+1 − t) (2.24)
Para determinar los valores de las constantes Ai y Bi es necesario aplicar las









































































Solo resta calcular los términos σi y σi+1, para lo cual se aplican sobre 2.29 las


























































Ahora es necesario aplicar la condición 2.18, para lo cual se determina p0i−1(ti),





















































































− yi − yi−1
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Donde i = 1, 2, 3, 4, ..., n − 1; siendo n el número de muestras que constituyen
la función a interpolar. Al evaluar la ecuación 2.33 en cada uno de estos valores,
se obtendrá un sistema de n − 2 ecuaciones y n incógnitas. Los dos datos restantes
necesarios para resolver el sistema, resultan al asignar valores a la segunda derivada
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de los Splines Cúbicos en los extremos de la función, los cuales generalmente se hacen
cero.
La interfaz gráfica desarrollada en el presente trabajo involucra un algoritmo que
permite obtener los polinomios interpoladores para los diferentes valores de luminosi-
dad medidos sobre la fotografía de la estrellas variable de interés. De esta manera
es posible reconstruir tramos de la curva de luz de los cuales no se posee ninguna





En la gran mayoría de las aplicaciones del procesamiento digital de imágenes, el
investigador puede acceder de manera fácil y rápida a una enorme cantidad de fo-
tografías ubicadas en bases de datos de la Internet, con las cuales puede proceder
a verificar sus algoritmos; evitando de esta manera que los problemas asociados a
la instrumentación interfieran en el desarrollo de la investigación. Dado que uno de
los objetivos específicos del presente proyecto consiste en iniciar la investigación en
astronomía en la Universidad Tecnológica de Pereira, aprovechando para ello la nue-
va instrumentación existente, este proyecto plantea realizar el procesamiento de las
imágenes sin partir del algoritmo como tal, sino comenzando desde el propio proceso
de captura de los fotogramas, lo cual permitirá crear un menú de pre-procesamiento
dentro de la interfaz gráfica, que podrán utilizar los demás usuarios del Observatorio
Astronómico.
Como se dijo anteriormente, la captura de fotografías de cuerpos celestes presenta
dificultades adicionales que no se encuentran en la toma de imágenes de otros objetos,
debido a las enormes distancias que separan al astro en estudio del observador, lo cual
se traduce en una gran manifestación de ruido en los fotogramas. De esta manera, es
sumamente importante considerar las características de los instrumentos a través de
los cuales se realiza la toma de las imágenes, con el objetivo de lograr montajes que
permitan reducir al máximo las perturbaciones asociadas al proceso de captura.
En el presente capítulo se realizará una descripción de los equipos existentes en el
recientemente inaugurado Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de
Pereira, con los cuales se capturaron las imágenes utilizadas para la implementación
de la interfaz gráfica desarrollada.
3.1. Telescopio
Naturalmente, el principal instrumento con el que cuentan los astrónomos dedica-
dos al área observacional, es el telescopio. En el caso del Observatorio Astronómico de
la Universidad Tecnológica de Pereira, se dispone de un instrumento marcaMeade R°
de la serie LX200GPS R°, con objetivo de 16” de diámetro. Este equipo posee un
sistema de movimiento automático basado en motores paso a paso, el cual permite
realizar el seguimiento de los cuerpos celestes durante las fotografías de larga ex-
posición. Además, cuenta con un sistema óptico que minimiza los efectos causados
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por la forma esférica del espejo principal, conocido como efecto coma, causante del
alargamiento de las imágenes de las estrellas, las cuales deberían ser completamente
circulares. La figura 3.1 presenta el instrumento en mención, mientras que el cuadro
3.1 muestra sus principales características.
Figura 3.1. Telescopio Meade R° LX200GPS 16"[30].
El sistema óptico de este equipo se clasifica dentro de la categoría Schmidt-
Cassegrain, lo cual permite mantener un gran diámetro recolector de la luz, sin incurrir
en longitudes extremas del tubo óptico, convirtiéndolo así en un diseño sumamente
portátil. El esquema de este montaje óptico se muestra en la figura 3.2.
En esta configuración, los rayos de luz pasan inicialmente por una placa correctora
de cristal, la cual ayuda en la formación de la imagen. Posteriormente, estos inciden
en la superficie de un espejo reflector parabólico (espejo primario), de allí golpean
a un espejo convexo ubicado en la parte superior del tubo (espejo secundario), para
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Figura 3.2. Operación del sistema óptico Schmidt-Cassegrain.
finalmente concentrarse en un punto llamado foco, en el que se crea una imagen virtual
e invertida del objeto, la cual finalmente es amplificada por el ocular. Debido a que este
tipo de configuración óptica involucra del uso de elementos refractivos y reflexivos,
al instrumento se le clasifica como catadióptrico [31]. Este telescopio cuenta además
con todos los accesorios necesarios para su uso en astrofotografía, tales como reductor
focal, adaptador para cámara y control remoto para el sistema de movimiento.
Diseño Óptico Schmidt-Cassegrain
Apertura Completa 406.4mm (16")
Longitud Focal 4064mm
Relación Focal f/10
Poder de Resolución 0.28 segundos de arco
Recubrimientos Súper Rec. Múltiples EMC de Meade R°
Montura Horqueta de dos brazos de uso rudo
Engranes 11"∅ en ambos ejes
Corrección Periódica de Error En ambos ejes
Alineación Altacimutal o ecuatorial
Precisión 2 segundos de arco en modo GO TO
Energía Fuente de poder de 18VDC
Velocidades de Movimiento Desde 1x sideral hasta 8o/s en 9 incrementos
Buscador Refractor 8X50
Ocular Super Plössl 26mm
Enfoque Microenfocador electrónico de 4 velocidades
GPS Receptor GPS de 16 canales
Peso Neto 144kg
Cuadro 3.1. Principales características del equipo Meade R° LX200GPS 16"[30].
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3.2. Cámara CCD
La astronomía óptica recibió su mayor impulso en el momento en el cual se logró
un desarrollo importante de los equipos electrónicos digitales de fotografía. Antigua-
mente, el astrónomo profesional o aficionado, debía dedicar horas a la adquisición de
imágenes de cuerpos celestes, las cuales se imprimían en películas fotográficas tras
largos periodos de exposición, con la dificultad de no poder conocer los resultados
de su trabajo hasta el momento en el cual se efectuara el revelado de la misma. En
muchas ocasiones, las imágenes finales quedaban sobre-expuestas, movidas, oscuras,
etc; lo cual concluía simplemente en la pérdida de toda la jornada de observación.
Actualmente, las cámaras fotográficas equipadas con sensores CCD, permiten al inves-
tigador observar la imagen en un computador inmediatamente después de finalizada
la exposición, con lo cual puede considerar de forma rápida la realización de una
nueva toma si detecta en la imagen alguno de los defectos indeseados mencionados
en capítulos anteriores. Por otra parte, al obtener una fotografía en formato digital,
es posible aplicar sobre ella todas las técnicas de procesamiento de imágenes exis-
tentes, con el fin de mejorar su calidad, tamaño, luminosidad, etc; o con el objeto
de resaltar secciones específicas de la imagen dentro de las cuales se encuentran los
cuerpos celestes de interés.
Figura 3.3. Cámara CCD marca Meade R° de la serie DSI Pro II.
Así pues, la llegada de los sensores ópticos electrónicos representó un gran avance
en la difícil labor adelantada por los astrofotógrafos, ya que los rayos de luz proce-
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dentes de los objetos del espacio exterior son sumamente tenues. Esto hace que la
captación de imágenes de los astros tenga un nivel de dificultad superior a la fo-
tografía de muchos otros objetos de origen terrestre, pues generalmente los investi-
gadores invierten toda una noche de observación en obtener una buena imagen de un
solo cuerpo celeste.
Las imágenes astronómicas presentadas en este documento fueron captadas al
proyectar los rayos de luz recolectados por el espejo primario del telescopio presen-
tado en la sección anterior, sobre el sensor CCD de una cámara astronómica marca
Meade R°, de la serie Deep Sky Imager Pro II R°. Este equipo cuenta con un chip de
acoplamiento de carga (CCD por su traducción al inglés), referencia ICX429AKL,
fabricado por la marca Sony R°, el cual posee una superficie efectiva del detector de
8mm de diagonal, alta sensibilidad, alto S/N y una baja corriente oscura a pesar de
no involucrar un sistema de refrigeración sofisticado [32]. La figura 3.3 presenta el
instrumento descrito, mientras que el cuadro 3.2 contiene sus principales caracterís-
ticas.
Sensor CCD ICX429AKL High Sensitivity Sony
Dimensiones del Sensor 5.59mm x 4.68mm, diagonal de 8mm
Tamaño del Pixel 8.3 μm x 8.6 μm
Conversión A/D 16 bits
Profundidad del Pixel 0 - 65535 cuentas
Sensibilidad 1600 mV
Señal de Saturación 1000 mV
Corriente de Oscuridad 2 mV
Comunicación USB 2.0
Tiempo de Exposición 1/10000 s - 1 h
Cuadro 3.2. Especificaciones técnicas de la cámara Meade R° DSI Pro II [32] [33].
Generalmente, los chips CCD se encuentran conformados por unidades indepen-
dientes denominadas Pixeles. Cuando un fotón incide sobre un pixel determinado, se
produce la liberación de un electrón, el cual es atrapado por un pozo de potencial, de
modo que puedan ser transferidos de manera ordenada, para así establecer cuantos
electrones se generaron por cada pixel, reconstruyendo de esta forma la imagen digital
mediante el uso de la electrónica. No todos los electrones liberados por la incidencia
de fotones en los Pixeles son recogidos por el pozo de potencial, pues algunos de ellos
se pierden en el proceso. La eficiencia cuántica permite determinar el porcentaje de
electrones que se logra contabilizar, el cual generalmente ronda el 80% [2]. Además,
esta cantidad también depende de la longitud de onda, y por ende de la frecuencia, de
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los rayos luminosos incidentes. Este tipo de dispositivos presentan las ventajas de una
alta eficiencia, fácil implementación en montajes instrumentales, reducido tamaño; y
la más importante, la posibilidad de observar de manera inmediata la imagen del
cuerpo celeste que servirá de objeto de estudio durante la jornada de observación.
Algunas de las desventajas de los chips CCD consisten en el valor de saturación,
el cual hace que a partir de cierta intensidad luminosa percibida, los fotones ya no
pueden arrancar más electrones; defecto que se debe evitar a toda costa en la medición
de la intensidad luminosa de las estrellas variables, el cual es controlado ajustando el
tiempo de exposición a un valor preciso. Por otra parte, existe una alta dependencia de
la respuesta del sensor con la temperatura, razón por la cual es necesario mantenerla
constante durante toda la jornada de observación. Además, la temperatura genera el
desprendimiento de electrones no relacionados con la incidencia de fotones, lo cual
se traduce en una falsa intensidad adicional, conocida como Dark o corriente de
oscuridad.
La señal digital suministrada por la etapa de salida del sensor se presenta en
cuentas, llamadas tambiénDigital Numbers (DN), oAnalogue to Digital Units (ADU);
las cuales son proporcionales a la cantidad de electrones registrados en un número
conocido como ganancia. A esta señal se le suma un valor constante con el fin de
evitar valores negativos en la entrada del conversor análogo digital, denominado valor
de pedestal o Bias.
Finalmente, debido a la construcción del sensor, es imposible lograr que todos los
Pixeles presenten la misma sensibilidad, lo cual se traduce en regiones en la imagen
más brillantes que otras, aun cuando en realidad presentan una intensidad homogénea.
A este defecto se le conoce como defecto de campo plano o flat.
Así pues, antes de iniciar la medición de los cambios presentados en la intensidad
luminosa emitida por las estrellas variables, es necesario realizar un pre-procesamiento
de las imágenes que permita eliminar los efectos indeseados causados por la corriente
de oscuridad, el nivel de pedestal, y el defecto de campo plano; originados en la
utilización de cámaras CCD en la captura de las fotografías.
3.3. Filtros
Como se mencionó anteriormente, las características y perturbaciones asociadas
al sensor CCD dependen de la longitud de onda en la cual se realiza la observación.
Además, tal como se explicó en el capítulo de marco teórico, los cambios en la lumi-
nosidad de las estrellas variables se suelen medir en cada banda de frecuencia, de tal
manera que sean fácilmente cuantificables. Por otra parte, dado que el sensor CCD
de la cámara utilizada es monocromático, las imágenes capturadas serán a blanco y
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negro. De esta forma, si es necesario medir la magnitud aparente de una estrella en
cada longitud de onda, o si se desean obtener fotografías a color de cualquier cuerpo
celeste, es necesaria la utilización de los filtros de colores.
En el caso del Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira,
se cuenta con tres filtros del sistema Wratten desarrollado por la firma Kodak R°.
Estos son los identificados con las referencias No 58, 25 y 47, correspondientes a los
colores verde (más conocido como visible), rojo y azul respectivamente. El porcentaje
de transmisión y el ancho de banda efectivo de estos filtros son presentados en la
figura 3.4.
Al instalar el filtro rojo (R), la imagen a blanco y negro obtenida en el monitor
indicará las diferentes intensidades de este color presentes en el cuerpo celeste. De
igual forma, al configurar el filtro de color verde (G), solo llegará a la superficie del
sensor la radiación electromagnética cuya longitud de onda corresponde a este color.
Por su parte, el filtro azul (B), opera de forma análoga para este color en particular.
Una vez se han capturado las fotografías en los tres colores primarios (RGB) según
los tiempos de exposición específicos para cada cuerpo celeste, estas deben ser pre-
procesadas y combinadas con el fin de obtener la imagen a color final.
Además de los elementos mencionados anteriormente, el Observatorio Astronómi-
co también cuenta con un filtro infrarrojo, ideal para la fotografía de nebulosas, y uno
de contaminación lumínica, utilizado con el fin de reducir el ruido de fondo debido
al alumbrado público de la ciudad de Pereira. La figura 3.5 presenta los elementos
descritos en esta sección.
3.4. Técnica de Astrofotografía
Con el objetivo de minimizar los defectos causados por la interacción de los fo-
tones con los dispositivos ópticos propios del telescopio, tales como espejos y lentes,
para la toma de las fotografías astronómicas procesadas en este trabajo se decidió
implementar la técnica de astrofotografía conocida como de foco primario. En esta
técnica, el ocular es sustituido por la cámara fotográfica, de tal manera que la luz tan
solo interactúa con los espejos del sistema Schmidt-Cassegrain antes de ser detectada
por el sensor CCD. Esto permite reducir al máximo las pérdidas y malformaciones
causadas al hacer pasar los rayos luminosos a través de superficies refractivas. La
figura 3.6 presenta una fotografía del montaje instrumental implementado, tomada
al inicio de una de las muchas y prolongadas jornadas de observación. En ella se ob-
servan el telescopio reflector, la cámara CCD, la regleta de filtros y el mando remoto
del sistema.
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Figura 3.4. Porcentaje de transmisión Vs. ancho de banda para los filtros Wratten
No 58, 25 y 47 [34].
Figura 3.5. Filtros de colores (RGBIr) de la marcaMeade R° utilizados en el proyecto
de creación de imágenes a color.
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Figura 3.6. Fotografía del montaje instrumental implementado.
3.4.1. Captura de las Imágenes
A continuación se describe el procedimiento seguido para la captura de las imá-
genes. Inicialmente, es necesario mencionar que se debe abrir el observatorio algunas
horas antes de comenzar la jornada, ojalá en la tarde; esto con el objetivo de facilitar
la estabilización de la temperatura del espejo del telescopio y del sensor de la cámara
CCD. Posteriormente, se realiza la nivelación del telescopio, y la alineación del mismo
con el eje polar, con el objetivo de que el seguimiento del cuerpo celeste a observar
se realice de manera precisa. En este paso también se adelanta la actualización del
GPS del sistema de control del telescopio. Una vez superada esta etapa, se procede a
localizar el cuerpo celeste a observar, mediante el uso de mapas celestes incluidos en
programas informáticos. En esta investigación se usó el programa gratuito WinStars
v2.0, pues involucra una base de datos bastante amplia en una aplicación muy ligera
[35]. En la figura 3.7 se presenta una captura de la aplicación.
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Una vez establecidas las coordenadas del astro de interés, se procede a apuntar
el telescopio en esa dirección con el objetivo de dar un vistazo previo a través del
ocular. Dado que el control del telescopio presenta una precisión de 2 segundos de
arco (ver cuadro 3.1), objetos demasiado débiles y pequeños deben ser apuntados de
manera manual, con base en las estrellas observadas por el ocular y la información
suministrada por el programa informático. En algunos casos, esta operación podría
tardar horas. Para finalizar esta etapa, se observa el objeto en el ocular y se procede
a ajustar el enfoque brusco del telescopio, con el objetivo de inspeccionar de manera
inicial las condiciones de todo el montaje instrumental.
Figura 3.7. Captura de la Aplicación WinStars.
En este punto, el montaje se encuentra listo para iniciar la captura de las imágenes.
Para lograr esta operación, se retira el ocular del portaocular del telescopio, y en su
lugar se ubica la cámara CCD. Para la toma de las fotografías, el fabricante de la
cámara suministra una aplicación, conocida como Meade AutoStar Envisage, en la
cual se presenta en tiempo real la vista capturada por el dispositivo.
En el controlador de la cámara CCD es posible ajustar la ganancia, el tiempo
de exposición, el contraste, el balance de sombras, entre otras características [36].
También permite almacenar las tomas en el disco duro del computador en formatos
*.fits (del inglés Flexible Image Transport System1), *.bmp, *.jpg y *.tiﬀ. La figura
1*.fits, es el formato utilizado a nivel mundial para el almacenamiento de imágenes astronómicas.
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Figura 3.8. Toma de una fotografía de la Nebulosa Dumbell,mediante el controlador
de la cámara CCD.
3.8 presenta una captura del programa en cuestión durante el proceso de adquisición
de una imagen de un objeto en particular.
A partir de este punto, las imágenes almacenadas se encuentran listas para el
proceso de pre-procesamiento, en el cual se pretenden minimizar los efectos intro-
ducidos por las características del sensor CCD y por las condiciones instrumentales
y atmosféricas presentes durante las jornadas de observación.
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Capítulo 4
Pre-Procesamiento de las Imágenes
A partir de este punto comienza la descripción de la interfaz gráfica desarrollada
en el presente trabajo. Tal como se mencionó en las secciones anteriores, una vez
superada la etapa de captura de las imágenes abordada en el capítulo anterior, la
construcción de las curvas de luz de las estrellas variables puede dividirse en tres
etapas principales: pre-procesamiento para reducción de ruido, medición de la mag-
nitud aparente, e interpolación de los datos obtenidos. Con el objetivo de facilitar la
presentación de la aplicación informática construida, estos ítems serán tratados en
capítulos independientes, logrando de esta forma vislumbrar posibles aplicaciones en
las cuales se podría utilizar la interfaz gráfica más allá del estudio de las estrellas
variables.
Figura 4.1. Estructura de la interfaz gráfica AstroDiﬀ.
4.1. Presentación de la Interfaz Gráfica
Con el objetivo de aprovechar las modernas herramientas existentes para el proce-
samiento digital de imágenes, se decidió construir la aplicación en la utilidad GUIDE,
del entorno de desarrollo integrado Matlab R°. De esta manera es posible utilizar al-
gunas funciones de selección, incluidas en el Toolbox de Procesamiento de Imágenes,
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logrando de esta forma facilitar la identificación de las estrellas de interés dentro de
los fotogramas. Si bien una de las limitantes de utilizar este tipo de entornos infor-
máticos de desarrollo consiste en la imposibilidad de trabajar en tiempo real, esto
no causa ninguna dificultad en la medición de los cambios en la luminosidad de las
estrellas variables, ya que por ahora se pretende realizarla una vez se han tomado
todas las fotografías. Sin embargo, un posible trabajo futuro, que podrían adelantar
estudiantes de pregrado o posgrado, consistiría en desarrollar un sistema de proce-
samiento de imágenes astronómicas en tiempo real, para lo cual se podrían utilizar
DSP´s o FPGA´s.
Figura 4.2. Ventana Principal AstroDiﬀ.
En la figura 4.1, es posible apreciar la distribución de las opciones presentadas por
el programa en los diferentes menús y submenús construidos. Como puede observar
el lector, la interfaz gráfica contiene tres grandes bloques direccionados a tratar las
etapas mencionadas en párrafos anteriores. Las secciones siguientes están dedicadas
a explicar cada uno de estos ítems.
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Una vez ejecutado el programa, bautizado por el autor como AstroDiﬀ Fotometría
Diferencial, se despliega la ventana principal mostrada en la figura 4.2. El programa
contiene tres menús principales: Archivo, Pre-Procesamiento, y Fotometría, encon-
trándose inicialmente habilitado únicamente el primero, hasta que se realice la carga
de alguna imagen.
4.2. Carga de Imágenes
En el menú archivo se encuentra la opción cargar. Una vez seleccionada, AstroDiﬀ
despliega el cuadro de diálogo abrir en el cual es posible seleccionar los archivos a
pre-procesar o simplemente a visualizar. Los archivos soportados por el programa son
*.fit, *.fits y *.fts; los cuales, como se mencionó anteriormente, son los formatos en los
cuales se presentan las imágenes astronómicas de las gran mayoría de los observatorios
del mundo. La figura 4.3 presenta una captura tomada durante el proceso de carga
de las fotografías.
Como bien es sabido, una imagen digital es una matriz de dimensión m∗n, siendo
este producto el número total de Pixeles presentes en la fotografía. En las imágenes a
color, se encuentran tres matricesm∗n, una para el rojo, otra para el verde, y otra para
el azul, construyendo de esta manera la imagen RGB [37]. Dado que en astronomía
el análisis de los cuerpos celestes debe realizarse en cada banda de frecuencia, para
lo cual se utilizan los filtros descritos en el capítulo dedicado a los instrumentos,
las fotografías se presentan en escala de grises, de tal manera que la imagen tiene
una representación matricial de m filas por n columnas, donde cada valor de pixel
es proporcional al número de cuentas registradas por el sensor para la longitud de
onda en la cual se realiza la captura. Así pues, es necesario transformar las imágenes
tomadas por el controlador de la cámara, en matrices que puedan ser operadas en
Matlab R°, de tal manera que sea posible adelantar el procesamiento. Para lograr esta
operación, se utilizó la función fitsread.m1 de Matlab R°, la cual fue desarrollada por
la NASA, para facilitar el tratamiento de imágenes astronómicas en este entorno de
desarrollo. Al ejecutar esta función, los archivos *.fit son transdormados en matrices
m ∗ n.
El formato fit permite involucrar en la imagen un encabezado en el cual se registran
la fecha y hora de la observación, el nombre del objeto, el telescopio utilizado, y
las principales características de la cámara CCD. Esta información es sumamente
importante porque gracias a ella es posible establecer el valor de saturación de los
pixeles mediante el cual se realiza el ajuste de contraste. Además, con los datos
temporales de la fotografía, es posible construir la curva de luz de la estrella variable
1Disponible en: http://www.mathworks.com/help/techdoc/ref/fitsread.html
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Figura 4.3. Carga de Imágenes en AstroDiﬀ.
de interés, en la cual se registra la magnitud aparente en función del tiempo. En el
Apéndice A.1 se presenta el código construido en Matlab R° para lograr la carga de
las imágenes con sus respectivos encabezados.
En caso de que debido a procesamientos previos o al uso de cámaras no astronómi-
cas, las imágenes seleccionadas no contengan encabezados, el programa despliega una
ventana de aviso indicando tal situación, y solicitando al usuario que eliga los archivos
originales que poseen tal información. Esta operación se muestra en la figura 4.4.
4.3. Navegación y Ajuste de Contraste
Una vez seleccionados los archivos a procesar, la primera imagen de la serie es
presentada en la ventana principal. En este punto son habilitados los botones de
navegación, con los cuales es posible avanzar o retroceder en la visualización de las
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Figura 4.4. Carga de encabezados en AstroDiﬀ.
fotografías; al igual que la barra de desplazamiento, utilizada para realizar el ajuste
de contraste. Para lograr esta calibración, el programa lee la profundidad en pixeles
de la imagen, información contenida en el encabezado de la misma. Por ejemplo,
para cámaras de 16 bits, como la existente en el Observatorio Astronómico de la
Universidad Tecnológica de Pereira, los píxeles puden registrar cuentas desde 0 hasta
65536, correspondiendo el primer valor al negro absoluto, y el segundo al blanco de
saturación total. Así, para realizar el ajuste de contraste, el programa varía el valor
de saturación, lo cual se refleja en blancos más intensos para pixeles con cuentas muy
por debajo de 65536. En el Apéndice A.2 es posible apreciar el código implementado
enMatlab R° para los botones de avance y retroceso, y para la barra de desplazamiento
para el ajuste de contraste. La figura 4.5 presenta una captura del programa durante
la visualiación y el ajuste de contraste de una fotografía de la Nebulosa Trífida, en la
constelación de Sagitario, tomada durante una jornada de observación.
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Figura 4.5. Visualización de imágenes y ajuste de contraste en AstroDiﬀ.
4.4. Visualización de Encabezados
Cuando el proceso de carga y visualización de imágenes ha finalizado con éxito, en
el menú Archivo se habilita la opción Encabezado. Al accionar este botón, el programa
despliega una ventana en la cual se presentan las principales características de la
fotografía que se visualiza actualmente, y de la cámara con la cual fue capturada.
Todos estos datos son leídos por el programa del encabezado del archivo *.fit. Al
navegar por las imágenes mediante los botones de avance y retroceso, el ususario
puede observar las características de todas ellas gracias a esta opción, identificando de
esta manera diferencias instrumentales o posibles causas de defectos observados. En el
Apéndice A.3 se encuentra la función desarrollada enMatlab R° para la visualiación de
los encabezados. La figura 4.6 permite observar los datos de la imagen de la Nebulosa
Trífida presentada en el apartado anterior.
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Figura 4.6. Ventana para la observación de encabezados en AstroDiﬀ.
4.5. Reducción de Ruido
Tal como se mencionó en la sección en la cual se describió la cámara astronómica
CCD utilizada en el desarrollo del proyecto, antes de proceder con el análisis fo-
tométrico de las imágenes, es necesario minimizar los efectos indeseados causados por
el ruido, el cual se traduce en valores de intensidades o cuentas adicionales en los
píxeles que representan la estrella en estudio. Es posible atribuir estas perturbaciones
a varios factores, entre los cuales se destacan la luz procedente de los demás cuer-
pos celestes, y los defectos de la instrumentación utilizada en el proceso de captura
de las fotografías. El ruido asociado al cielo (distinto al valor del fondo del cielo o
Background) es supremamente difícil de suprimir, debido a que los cuerpos celestes
se ven representados en las imágenes por tenues manchones luminosos1, razón por la
1Generalmente, el ruido asociado al cielo se reduce con filtros fotométricos, como por ejemplo los
del sistema Beijing-Arizona-Taiwan-Connecticut Filter Set (BATC) [38].
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cual el procesamiento digital se limita a la corrección de los defectos debidos al ruido
instrumental, entre los cuales se encuentran los siguientes.
4.5.1. Pedestal
Define el punto de inicio de registro de cuentas para cada uno de los píxeles, el cual
varía de uno a otro. Esto implica que el valor de cero luminosidad desde el cual cada
pixel inicia el registro de cuentas no es constante a lo largo del sensor CCD, debido
a que es prácticamente imposible garantizar que todos posean el mismo tamaño,
idéntica composición, y uniforme estructura física. Para corregir los defectos asociados
al pedestal, es necesario realizar una serie de tomas de tiempo de exposición cero (en
la práctica se utiliza el menor tiempo de exposición permitido por el controlador de la
CCD), denominados Bias, al final de lo cual se combinan para así obtener el nivel de
pedestal final Master Bias [2]. Al tratarse de un ruido aditivo, este fotograma debe
ser sustraído de las imágenes del cuerpo celeste en estudio.
La gran mayoría de los programas de procesamiento de imágenes astronómicas
realizan la combinación de los Bias mediante el cálculo de la media. La interfaz
gráfica desarrollada en este trabajo permite al usuario elegir entre media, mediana o
moda. A continuación se describe cada uno de estos procedimientos.
Pedestal mediante la media: La obtención del Master Bias a través del








bias = (InBiasij)k x l
mbias = (InMBiasij)k x l
Donde:
i = 1, 2, 3, ..., k − 1, k
j = 1, 2, 3, ..., l − 1, l
k = Número total de filas de las imágenes.
l = Número total de columnas de las imágenes.
n = Número total de fotogramas Bias.
biasp(i, j) = Cada una de las imágenes Bias.
mbias(i, j) = Master Bias obtenido.
64
InBiasij = Valor de intensidad en cuentas de los Bias en la posición fila i
columna j.
InMBiasij = Intensidad en cuentas de cada píxel en la fila i columna j delMaster
Bias.
Pedestal a través de la mediana: En estadística, la mediana es el valor de
una variable determinada que deja el mismo número de datos antes y después de
él, una vez todos han sido ordenados [39]. Así pues, si bias1(i, j) < bias2(i, j) <
bias3(i, j) < ... < biasn−1(i, j) < biasn(i, j), es decir, si los valores de cada pixel
para cada imagen Bias son ordenados de manera ascendente, es posible afirmar













si n es par
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(4.2)
bias = (InBiasij)k x l
mbias = (InMBiasij)k x l
Pedestal por medio de la moda: Para los estadistas, la moda es el valor
que se presenta con mayor frecuencia en una distribución de datos [39]. Según
lo anterior, para obtener el Master Bias a través de la moda, es posible aplicar
el conjunto de ecuaciones 4.3.
mbias(i, j) = biask, si mk = ma´x {fp, p ∈ {0, 1, 2, ..., n− 1, n}} (4.3)
bias = (InBiasij)k x l
mbias = (InMBiasij)k x l
Donde:
mk = Es el número de repeticiones del valor del pixel del biask(i, j).
fp = Es el número de repeticiones de los valores de cada pixel para todas las
imágenes Bias (1, 2, 3, ..., n− 1, n).
Una vez superado el proceso de carga de las fotografías astronómicas, la interfaz
gráfica desarrollada habilita el menú Pre-Procesamiento, dentro del cual se encuen-
tran los submenús Paso a Paso y Automático. La primera opción permite realizar
el tratamiento de las imágenes de manera pausada, con el objetivo de guardar las
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fotografías resultantes al finalizar cada etapa. Por su parte, el segundo ítem realiza
un pre-procesamiento automático, por lo cual la imagen almacenada será el resultado
de aplicar sobre ella todo el procedimiento establecido.
Al pasar el puntero sobre el submenú Paso a Paso, se despliega la opción Imá-
genes de Pedestal (Bias). Al ejecutarla, se abre una ventana en la cual el usuario
selecciona los fotogramas Bias individuales a combinar, además de un panel que per-
mite elegir alguna de las tres operaciones estadísticas mencionadas anteriormente,
con el fin de obtener el Master Bias. En la figura 4.7 se presenta la fotografía de la
estrella SAO209160, en la constelación de Sagitario, capturada por el autor desde el
Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira, antes de realizar
el pre-procesamiento con Bias.
Figura 4.7. Fotografía de la estrella variable SAO209160 en la constelación del
Escopión, antes de adelantar el pre-procesamiento.
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Por su parte, la figura 4.8 contiene una captura de la ventana para la combinación
de Bias desplegada por el programa AstroDiﬀ. En ella se observan un aviso que le
notifica al usuario que la sustracción del Master Bias se realizará de las imágenes
cargadas previamente (en este caso, la imagen de SAO209160 mostrada en la figura
4.7), un cuadro de diálogo abrir mediante el cual se seleccionan los n fotogramas
biask(i, j) , y la ventana de selección de la operación estadística de combinación.
Figura 4.8. Selección de la operación estadística mediante la cual se obtendrá el
Master Bias en AstroDiﬀ.
Al obtener el Master Bias, el programa realiza la sustracción de este fotograma
de la imagen original, creando un nueva fotografía procesada que es almacenada en la
carpeta de trabajo con el nombre 1001.fit. En caso de que se procesen varias imágenes,
los resultados son almacenados con números ordenados ascendentemente iniciando en
1001. Así pues, la imagen con corrección de pedestal puede expresarse mediante el
conjunto de ecuaciones 4.4.
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IB = I −mbias (4.4)
IB = (InBij)k x l
I = (Inij)k x l
mbias = (InMBiasij)k x l
Donde:
IB = Es la imagen corregida sin defecto de pedestal.
I = Es la imagen original sin pre-procesar.
mbias = Es el Master Bias obtenido aplicando las ecuaciones 4.1, 4.2 o 4.3.
InBij = Es la intensidad en cuentas presente en el píxel de la fila i columna j, de
la matriz que representa la imagen sin defecto de pedestal.
Inij = Es la intensidad en cuentas correspondiente al píxel de la fila i columna j,
de la matriz de imagen sin procesar.
La figura 4.9 presenta la imagen IB = (InBij)k x l, correspondiente a la estrella
SAO209160, una vez sustraído el Master Bias aplicando la opción de combinación de
la moda, ya que esta fue la que presentó mejores resultados. Nótese como se alcanzan
a percibir estrellas más tenues que antes eran indetectables a simple vista. En el
Apéndice A.4, se encuentra el código desarrollado en Matlab R° para la combinación
y sustracción de las imágenes Bias.
4.5.2. Corriente de Oscuridad
Este defecto es causado por la liberación de cargas de la red de silicio del sensor
CCD debido a la agitación térmica, que se convierten en cuentas adicionales sobre el
valor de cada pixel. Al tratarse de un ruido aditivo, para su corrección es necesario
tomar una serie de fotografías con el obturador de la cámara completamente cerrado y
del mismo tiempo de exposición de las imágenes del objeto en estudio, denominadas
Darks. Estos fotogramas se combinan mediante alguna operación estadística para
obtener una imagen final o Mastre Dark, el cual debe ser sustraído de las fotografías
originales de la estrella [2]. Algunos fabricantes de cámaras astronómicas involucran
en sus diseños sistemas de refrigeración que buscan reducir los defectos debidos al
ruido térmico, los cuales consisten en ventiladores o equipos de refrigeración líquida,
pero en el caso de la instrumentación existente en el Observatorio Astronómico de
la Universidad Tecnológica de Pereira, la cámara CCD marca Meade de la serie DSI
Pro, tan solo cuenta con un disipador de calor construido de aluminio, lo cual se ve
reflejado en una alta corriente de oscuridad. Por esta razón, el Grupo de Investigación
en Astronomía Alfa Orión adelanta trámites para la adquisición de una cámara con
mejores características, que permita tomar fotografías de mejor calidad, para de esta
manera incursionar en investigaciones más especializadas.
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Figura 4.9. Fotografía de la estrella SAO209160, una vez realizada la corrección por
pedestal.
Dado que los fotogramas que permiten establecer la corriente de oscuridad poseen
un tiempo de exposición determinado, estos también se ven afectados por el valor de
pedestal. Así pues, antes de realizar su combinación, es necesario sustraer el Master
Bias obtenido en la sección anterior. Esta operación se realiza al aplicar el conunto
de ecuaciones 4.5.
darkcp = darkp −mbias (4.5)
darkcp = (InDarkcij)k x l
darkp = (InDarkij)k x l
Donde:
k = Número total de filas de las imágenes de corriente de oscuridad.
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l = Número total de columnas de las imágenes de corriente de oscuridad.
darkp = Cada uno de los fotogramas Dark capturados.
darkcp = Corresponde a cada uno de los fotogramas darkp corregidos de pedestal.
mbias = Master Bias obtenido en la sección anterior.
InDarkcij = Intensidad del píxel de la fila i columna j de la imagen Dark sin
pedestal.
InDarkij = Intensidad en cuentas registradas en el píxel de la fila i columna j, de
las imagen Dark.
Los programas de procesamiento de imágenes astronómicas existentes en el mer-
cado, construyen el Master Dark a partir del promedio de los fotogramas de corriente
de oscuridad capturados durante la jornada de observación. Al igual que para la com-
binación de los Bias, el programa desarrollado en este proyecto permite realizar la
mezcla de los Darks mediante media, mediana o moda; de tal manera que los in-
vestigadores del Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira
puedan seleccionar la estrategia de pre-procesamiento que más se adecua al montaje
instrumental implementado. A continuación se describe cada una de estas opciones.
Combinación de Darks mediante la media: La obtención del Master Dark















darkck(i, j) = Cada una de las imágenes Dark corregidas de pedestal.
mdark(i, j) = Master Dark obtenido.
InMDarkij = Intensidad del píxel de la fila i columna j, del Master Dark.
Master Dark a partir de la mediana: Para combinar los diferentes fo-
togramas de corriente de oscuridad mediante la mediana, es posible aplicar el
conjunto de ecuaciones 4.7, una vez todos los datos han sido ordenados; es decir,
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Obtención del Master Dark a través de la moda: Así mismo, con el
objetivo de obtener elMaster Dark calculando la moda de los fotogramas Darks
individuales, es necesario aplicar las expresiones dadas por 4.8.
mdark = darkcp, si mp = ma´x {fp, p ∈ {0, 1, 2, ..., n− 1, n}} (4.8)







mp = Es el número de repeticiones del valor del pixel de darkck(i, j).
fp = Es el número de repeticiones de los valores de cada pixel para todas las
imágenes Dark (1, 2, 3, ..., n− 1, n).
Una vez obtenido el Master Dark, este debe ser sustraído de las imágenes corregi-
das de pedestal, con el objetivo de eliminar las cuentas correspondientes a la corriente
de oscuridad. En las fotografías astronómicas, este defecto se manifiesta mediante
píxeles saturados, muy brillantes, que contrastan con el fondo oscuro y los tenues
puntos luminosos que representan a las estrellas. Por ejemplo, en la figura 4.9, la cual
corresponde a la fotografía de la estrella SAO209160, corregida por valor de pedestal,
es posible apreciar una serie de puntos saturados que no corresponden a estrellas. A
continuación se realizará la corrección de esta imagen por corriente de oscuridad.
En el submenú Paso a Paso, del menú Pre-Procesamiento, se encuentra el botón
Imágenes de Corriente Oscura (Darks). Al accionar esta opción, la interfaz gráfica
despliega una ventana en la cual el usuario puede seleccionar los fotogramas Dark y
la operación estadística mediante la cual se realizará la combinación. La figura 4.10
presenta una captura de la interfaz gráfica durante este proceso. Debe tenerse en
cuenta que antes de realizar esta operación, todos los fotogramas Dark deben ser
corregidos de pedestal sustrayendo el Master Bias.
En este punto, el programa calcula elMaster Dark a partir de la operación elegida
por el usuario, el cual es sustraído de las imágenes corregidas previamente de pedestal.
Esta operación se puede resumir en las ecuaciones 4.9.
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Figura 4.10. Corrección de la corriente de oscuridad en AstroDiﬀ.
IBD = IB −mdark (4.9)
IBD = (InBDij)k x l
IB = (InBij)k x l
mdark = (InMdarkij)k x l
Donde:
IB = Es la imagen corregida sin defecto de pedestal, obtenida en la sección anterior
(ver ecuación 4.4).
IBD = Es la imagen resultante corregida de pedestal y de corriente de oscuridad.
mdark = Es el Master Dark obtenido aplicando las ecuaciones 4.6, 4.7 o 4.8.
InBDij = Es la intensidad registrada en el píxel de la fila i columna j de la imagen
corregida de pedestal y de dark.
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En la figura 4.11 es posible apreciar la fotografía de la estrella SAO209160, una
vez realizada la corrección de corriente de oscuridad. Nótese que los pixeles saturados
de la figura 4.9 desaparecieron. En el Apéndice A.5 es posible apreciar el código
desarrollado para la corrección de las fotografías por corriente de oscuridad.
Figura 4.11. Fotografía de la estrella SAO209160, corregida de pedestal y de corri-
ente de oscuridad mediante AstroDiﬀ.
4.5.3. Campo Plano
El tercer y último defecto introducido por el chip CCD de la cámara astronómica,
consiste en la no linealidad del dispositivo. Desafortunadamente, los píxeles que con-
forman la superficie del sensor no presentan la misma sensibilidad a la luz incidente,
lo cual se refleja en falsos cambios en la intensidad luminosa del objeto registrado.
73
Con el fin de restaurar la uniformidad en la superficie del sensor, es necesario tomar
una serie de fotografías con el detector completamente iluminado, sin llegar a la satu-
ración del mismo, conocidas con el nombre de Flats (se recomienda de 20000 a 30000
cuentas para cámaras de 16 bits [2]). Para lograr esta escala de iluminación uniforme,
es posible realizar capturas del cielo poco antes del anochecer, ajustando el tiempo de
exposición al valor apropiado, lo cual implica la toma de Darks propios para los flats,
ya que este tiempo suele ser distinto al utilizado en la captura del cuerpo celeste de
interés. Al combinar los diferentes fotogramas se obtiene el denominado Master Flat.
Dado que se trata de un ruido multiplicativo, las imágenes del objeto de estudio se
deben dividir entre el Master Flat normalizado, con el fin de obtener uniformidad en
la sensibilidad del sensor.
Antes de obtener elMaster Flat, es necesario pre-procesar los fotogramas de campo
plano con el objetivo de liberarlos de los defectos asociados al pedestal y a la corriente
de oscuridad. Esta operación se puede expresar mediante las ecuaciones 4.10.
flatcp = [flatp −mbias]−mdarkf (4.10)
flatc = (Inflatcij)k x l
flat = (Inflatij)k x l
mbias = (InMBiasij)k x l
mdarkf = (Inmdarkfij)k x l
Donde:
flatp = Imágenes flat tomadas durante la jornada de observación.
mbias = Master Bias obtenido al aplicar las expresiones 4.1, 4.2 o 4.3.
mdarkf = Darks exclusivos para los flats tomados con el mismo tiempo de ex-
posición, pero con el obturador cerrado.
flatcp = Fotogramas flats corregidos de pedestal y de corriente de oscuridad.
Inflatcij = Intensidad registrada en el píxel de la fila i columna j, de la imagen
flat corregida de bias y dark.
Inflatij = Intensidad registrada por el flat tomado durante la joranada de obser-
vación, en el píxel de la fila i columna j.
Inmdarkfij = Intensidad en cuentas registrada por el píxel de la fila i columna j
de la imagen dark exclusiva para flat.
Al igual que para las imágenes de pedestal y de corrección de corriente de os-
curidad, la interfaz gráfica desarrollada permite construir el Master Flat, a partir de
media, mediana o moda. A continuación se describe cada una de estas opciones.
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Campo Plano a partir de la media: Para obtener el Master Flat a partir
del promedio, primero se realiza la suma de todas las cuentas registradas en los
diferentes fotogramas para cada pixel. Este valor es dividido entre el número to-
tal de fotogramas, obteniendo de esta manera el valor de la media. La operación







mflat = (Inmflatij)k x l
flatc = (Inflatcij)k x l
Donde:
k = Número de filas de los fotogramas flats.
l = Número de columnas de los fotogramas flats.
n = Número total de fotogramas flats.
flatck = Cada uno de los flats corregido al aplicar la expresión 4.10.
mflat = Master Flat obtenido.
Inmflatij = Intensidad registrada en el píxel de la fila i colimna j de la imagen
Master Flat.
Master Flat mediante la mediana: Para obtener el flat principal a partir
de la mediana, es posible aplicar las expresiones 4.12, una vez los datos se
encuentran ordenados. Es decir, se debe cumplir que flatc1(i, j) < flatc2(i, j) <












si n es par
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(4.12)
mflat = (Inmflatij)k x l
flatc = (Inflatcij)k x l
Corrección del Campo Plano a través de la moda: De igual forma, es
posible combinar todos los fotogramas de campo plano mediante la moda, con
el fin de obtener el Master Flat. Esta operación se logra aplicando el conjunto
de ecuaciones 4.13.
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mflat = flatcp, si mp = ma´x {fp, p ∈ {0, 1, 2, ..., n− 1, n}} (4.13)
mflat = (Inmflatij)k x l
flatc = (Inflatcij)k x l
Donde:
mp = Es el número de repeticiones del valor del pixel de flatck(i, j).
fp = Es el número de repeticiones de los valores de cada pixel para todas las
imágenes Flat (1, 2, 3, ..., p− 1, p).
En este punto es necesario normalizar el Master Flat con el objetivo de proceder
a dividir las imágenes originales entre este fotograma. Para realizar esta operación,
se divide el Master Flat obtenido al aplicar las expresiones 4.11, 4.12 o 4.13, entre
la intensidad promedio de todos los píxeles presentes en el mismo. Esta operación es
necesaria, ya que, como se mencionó anteriormente, no se trata de un ruido aditivo,












mflat = (Inmflatij)k x l
mflatn = (Inmflatnij)k x l
Donde:
Iprom = Intensidad promedio de Master Flat.
mflatn = Master Flat normalizado.
Inmflatnij = Intensidad registrada en el píxel de la fila i columna j de la matriz
Master Flat Normalizado.
Así pues, para finalizar el pre-procesamiento de las fotografías del cuerpo celeste de
interés, es necesario dividir las imágenes corregidas por bias y por dark (ver ecuación





IBDF = (InBDFij)k x l
mflatn = (Inmflatnij)k x l
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Donde:
IBDF = Es la imagen final pre-procesada.
InBDFij = Es la intensidad en cuentas registrada en el píxel de la fila i columna
j, de la imagen final pre-procesada.
En la interfaz gráfica desarrollada, en el submenú Paso a Paso, del menú Pre-
Procesamiento, se encuentra el botón Imágenes de Campo Plano (Flats). Al accionar
esta opción, el programa despliega una ventana externa en la cual el usuario puede
seleccionar los flats a combinar, los darks propios de los flats, y la operación estadística
mediante la cual desea obtener el fotograma de campo plano final. En la figura 4.12 se
presenta una captura del programa, tomada durante el procesamiento de las imágenes
de la estrella SAO209160.
Figura 4.12. Normalización de la sensibilidad de los píxeles del sensor CCD en la
herramienta informática AstroDiﬀ.
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En la figura 4.13 es posible apreciar la imagen final obtenida al aplicar el algo-
ritmo de pre-procesamiento a la fotografía de la estrella SAO209160. Obsérvese que
no existen diferencias visuales entre la imagen obtenida al sustraer el Master Dark
(ver figura 4.11), y la resultante al corregir los defectos debidos al campo plano. Sin
embargo, esta corrección es supremamente importante a la hora de realizar el proceso
de fotometría, más aun si los cambios en la luminosidad son del orden de centésimas
de magnitud. En el Apéndice A.6 se presenta el código desarrollado para la corrección
de campo plano.
Figura 4.13. Fotografía de la estrella SAO209160, una vez finalizado el pre-
procesamiento en AstroDiﬀ.
4.5.4. Pre-Procesamiento Automático
El programa construido en este trabajo contiene una opción que permite a los
usuarios novatos en el campo del procesamiento de imágenes astronómicas, realizar
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la corrección de Bias, Dark y Flats, de manera automática. Al ejecutar esta opción,
el programa simplemente solicita todos los fotogramas a procesar, al final de lo cual
almacena los resultados en la carpeta de trabajo. La figura 4.14 presenta una cap-
tura del programa AstroDiﬀ, durante la ejecución del comando de pre-procesamiento
automático.
Figura 4.14. Ventana para pre-procesamiento automático en AstroDiﬀ.
En este punto, las fotografías astronómicas ya se encuentran libres de los defectos
introducidos durante el proceso de captura. De esta forma, es posible proceder con la
composición de imágenes a color de cuerpos celestes, para así obtener espectaculares
fotografías RGB de galaxias y nebulosas con fines divulgativos; o pasar a la etapa
de medición de los cambios en la luminosidad de las estrellas variables a partir de la
fotometría diferencial, algo propio de la investigación que se adelanta en esta rama
de la física.
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4.6. Creación de Imágenes Astronómicas a Color (RGB)
Uno de los objetivos del pre-procesamiento de imágenes astronómicas, consiste en
minimizar los defectos causados por el ruido asociado al proceso de captura, para así
obtener fotografías de cuerpos celestes que puedan ser presentadas a la comunidad
en general, logrando de esta manera difundir la astronomía entre los habitantes de la
región.
Figura 4.15. Imagen en escala de grises que representa la intensidad de luz roja
emitida por la Nebulosa Anular de la Lira (M57). Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
Naturalmente, los astros brillan en una gran cantidad de longitudes de onda y con
diferentes intensidades, pero las cámaras CCD astronómicas operan en blanco y ne-
gro. Por esta razón, si se desea presentar una imagen en color verdadero de un objeto
interestelar, es necesario tomar una serie de fotografías con los filtros descritos en el
capítulo anterior, de tal forma que las imágenes en escala de grises registradas por la
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CCD, involucrando cada filtro, correspondan a la intensidad luminosa percibida de la
estrella en el color determinado. Las series de imágenes capturadas, una para el rojo,
otra para el verde, y una para el azul; deben ser pre-procesadas adelantando el pro-
cedimiento descrito en las secciones anteriores, con el fin de reducir el ruido presente
en la mismas, adquirido durante el proceso de captura. Finalmente, se combinan to-
das las fotografías de cada serie, construyendo de esta manera un fotograma maestro
para cada color. En las figuras 4.15, 4.16 y 4.17; es posible apreciar las fotografías
en escala de grises correspondientes a las intensidades registradas para las longitudes
de onda del rojo, verde y azul respectivamente, para el cuerpo celeste conocido como
Nebulosa Anular de la Lira (M 57), una vez realizado el proceso de pre-procesamiento
y combinación de cada serie.
Figura 4.16. Imagen correspondiente a la intensidad registrada para laNebulosa An-
ular de la Lira (M57) en la longitud de onda del color verde. Edwin Andrés Quintero
Salazar c°.
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Figura 4.17. Fotografía de la Nebulosa Anular de la Lira (M57) a través del filtro
de color azul. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
Para crear la imagen final a color, se crea una matriz de dimensiones k ∗ l ∗ 3,
siendo k el número de filas, y l el número de columnas. Así, la posición k ∗ l ∗ 1 será
ocupada por la fotografía en escala de grises que representa la intensidad de color
rojo, procediendo de manera análoga con las posiciones k ∗ l ∗ 2 y k ∗ l ∗ 3, para los
colores verde y azul, respectivamente. El conjunto de ecuaciones 4.17 resumen esta
operación de superposición de matrices.
IRGB(i, j, 1) = IR(i, j)
IRGB(i, j, 2) = IG(i, j)
IRGB(i, j, 3) = IB(i, j)
82
IR = (InRij)k x l (4.17)
IG = (InGij)k x l
IB = (InBij)k x l
IRGB = (InRGBijq)k x l x 3
Donde:
IRGB = Es la imagen a color.
IR = Es la imagen en escala de grises correspondiente al color rojo.
IG = Corresponde a la fotografía para la intensidad luminosa emitida en color
verde.
IB = Fotograma en escala de grises que representa el brillo en la banda azul.
InRij = Es la intensidad registrada en el píxel de la fila i columna j de la imágen
en color rojo.
InGij = Intensidad total registrada en el píxel de la fila i columna j de la imagen
en color verde.
InBij = Corresponde a la intensidad en cuentas detectada para el píxel de la fila
i columna j de la imagen en color azul.
InRGBijq = Intensidad en cuentas registrada en el píxel de la posición (i, j, q) de
imagen a color final.
Al ejecutar el botón Imágenes RGB, situado en el menú Pre-Procesamiento, la
interfaz gráfica despliega una ventana en la cual el usuario selecciona los fotogramas
combinados y pre-procesados correspondientes a los colores rojo verde y azul. El
programa procede entonces a crear la matriz de dimensiones m ∗ n ∗ 3, visualizando
en pantalla la fotografía a color resultante. En la figura 4.18 es posible apreciar una
captura de AstroDiﬀ, en el momento en el cual se realiza la selección de los fotogramas
para su composición.
Por su parte, la figura 4.19, presenta los resultados obtenidos al combinar las
fotografías en longitodes de onda rojo, verde y azul, para laNebulosa Anular de la Lira
(M57), mostradas en las figuras 4.15, 4.16 y 4.17, respectivamente. El Apéndice A.7
contiene el código fuente del algoritmo desarrollado para la composición de imágenes
a color.
Es necesario destacar que el conjunto de imágenes utilizadas para la obtención de
la fotografía a color presentada en la figura 4.19, fueron capturadas por el autor desde
el Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira, durante las
jornadas de observación adelantadas en el primer semestre del año 2010.
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Figura 4.18. Creación de imágenes a color con AstroDiﬀ.
Figura 4.19. Nebulosa Anular de la Lira (M57). Fotografía RGB 7x30s. Telescopio




Medición de los cambios en la intensidad
luminosa y construcción de las curvas de luz
Una vez superada la etapa de pre-procesamiento, en la cual se busca reducir al
máximo los defectos presentes en las fotografías debidos al ruido instrumental intro-
ducido en el proceso de captura, las imágenes de la estrella variable de interés se
encuentran listas para ingresas a la etapa en la cual es posible medir los cambios
presentados en la intensidad luminosa percibida de la misma. Las secciones siguientes
describen cada una de las fases de procesamiento implementadas en el software As-
troDiﬀ, con el fin de medir dichas variaciones, y de construir la curva de luz del cuerpo
celeste en estudio.
5.1. Sustracción del Valor del Fondo del Cielo
Naturalmente, es prácticamente imposible garantizar que en una fotografía as-
tronómica, todas las cuentas registradas por el sensor son atribuibles única y exclu-
sivamente a la incidencia de la luz procedente de los cuerpos celestes en la superficie
del CCD. En el campo visual de la cámara, existen una gran cantidad de fuentes lu-
minosas que se suman con los rayos percibidos del objeto de estudio, entre los cuales
es posible mencionar a la Luna, la cual genera un fondo uniforme con cierto brillo
grisáceo en las fotografías; y a la luz artificial de la ciudad en la cual se encuentra
ubicado el observatorio, conocida con el término de contaminación lumínica. Para el
caso del Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira, ubicado
al sur de la ciudad, el brillo del fondo del cielo tiende a ser más intenso en las regiones
de declinación positiva, es decir, al norte de la bóveda celeste. Afortunadamente, gra-
cias a que este brillo ruidoso proviene de la interacción de la luz de la Luna y de
las ciudades con la atmósfera terrestre, es posible considerar que su valor permanece
constante a lo largo y ancho del fotograma original. De esta forma, será suficiente con
seleccionar una porción de la fotografía que no contenga estrellas, para de allí estimar
el valor del fondo del cielo, el cual, al tratarse de un ruido aditivo, debe ser sustraído
de las fotografías antes de iniciar el proceso de fotometría.
La interfaz gráfica desarrollada en esta investigación, permite al usuario seleccionar
una porción de la fotografía que identifique el fondo del cielo, después de lo cual
es posible elegir la operación estadística a utilizar (media, mediana o moda) en el
proceso de combinación de los valores de todos los píxeles presentes en la selección.
A continuación se describe cada una de estas opciones.
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5.1.1. Fondo del Cielo a través de la media
Sea la matriz IBOX , el trozo de fotografía seleccionado por el usuario. Así, el valor








m ∗ n (5.1)
IBOX = (InBOXij)k x l
Donde:
m = Número total de filas de la selección.
n = Número total de columnas de la selección.
VFC = Valor del fondo del cielo obtenido.
InBOXij = Intensidad registrada en el píxel de la fila i columna j de la matriz
correspondiente al trozo de fotografía seleccionada.
5.1.2. Valor del Fondo del Cielo mediante la mediana
Con el fin de aplicar el concepto de mediana en la estimación de las cuentas
presentes en las fotografías correspondientes al fondo del cielo, es posible aplicar
las expresiones 5.2, una vez los datos al interior de la selección han sido ordenados
(IBOX(1, 1) < IBOX(1, 2) < IBOX(1, 3) < .... < IBOX(1, n) < IBOX(2, 1) < .... <
IBOX(m,n)), y todas las filas han sido ubicadas una tras de otra, de tal manera que












, si (m ∗ n) es impar
IBOXV ector [1,(
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IBOXV ector = (InBOXV ectorq )1 x (m∗n)
Donde:
IBOXV ector = Es el vector construido al ubicar todas las filas de IBOX , una tras de
otra,previo ordenamiento ascendente de los datos.
InBOXV ectorq = Es la intensidad en cuentas registrada por el píxel de la fila 1
columna q, del vector IBOXV ector .
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5.1.3. Estimación del Fondo del Cielo por medio de la moda
Para obtener el valor del fondo del cielo a través del dato con mayor número de
ocurrencias, es posible aplicar las ecuaciones 5.3.
VFC = IBOXV ector(1, q), si mq = ma´x {fq, q ∈ 0, 1, 2, ..., [(m ∗ n)− 1] , (m ∗ n)}
(5.3)
IBOXV ector = (InBOXV ectorq )1 x (m∗n)
Donde:
mq = Es el valor en cuentas registrado en la posición (1, q) del vector IBOXV ector .
fp = Es el número de repeticiones de los valores de cada pixel en el vector
IBOXV ector .
Cuando las imágenes de la estrella variable en estudio (o de cualquier cuerpo
celeste en general) son cargadas y pre-procesadas siguiendo los pasos descritos en el
capítulo anterior, la interfaz gráfica habilita el menú Fotometría, y el submenú Iniciar
Fotometría, dentro del cual se encuentra el botón Sustraer Fondo. Esta operación de
sustracción se puede hacer Paso a Paso, seleccionando el trozo de fotografía que con-
tiene el fondo del cielo de manera individual en cada una de las imágenes cargadas;
o Automático, en cuyo caso solo se selecciona la porción del fondo del cielo en la
primer imagen, y el programa utiliza esta misma región para el resto de fotogramas.
Esta opción solo se recomienda cuando el usuario se encuentra completamente seguro
de la buena calidad y perfecta alineación de todas las imágenes cargadas; de lo con-
trario, se aconseja utilizar la opción Paso a Paso. Una vez seleccionada alguna de
las dos opciones descritas anteriormente, el programa habilita un cuadro de selección
mediante el cual el usuario elige la porción correspondiente al fondo del cielo. La
figura 5.1 presenta una captura del programa AstroDiﬀ, al realizar el proceso descrito
anteriormente para una serie de fotografías de la estrella GJ436.
Al tratarse de ruido de fondo, el programa espera que la selección no contenga píxe-
les saturados, por lo cual, en caso de que se encuentren píxeles completamente blancos
(65536 cuentas para cámaras de 16 bits), la interfaz gráfica despliega una ventana
de aviso advirtiendo esta situación, lo cual podría deberse a la presencia de corriente
de oscuridad en la selección; es decir, a una deficiencia en el pre-procesamiento. Para
mostrar el buen funcionamiento del programa bajo estas condiciones, se seleccionó la
brillante estrella ubicada en el núcleo de la Nebulosa Trífida, en la constelación de
Sagitario, desplegándose la ventana de advertencia de saturación. Esta operación se
presenta en la figura 5.2.
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Figura 5.1. Menú para la sustracción del valor del fondo del cielo en AstroDiﬀ.
Al finalizar la etapa de selección de la porción de la fotografía que representa el
valor del fondo del cielo, el programa despliega una ventana en la cual consulta al
usuario acerca de la operación estadística mediante la cual se obtendrá el término VFC.
Una vez seleccionada la operación, la interfaz gráfica procede a aplicar las ecuaciones
5.1, 5.2 o 5.3 (ver figura 5.3).
El proceso de sustracción del valor del fondo del cielo termina cuando el programa
despliega una ventana de aviso notificando el éxito de la operación. Así, a las imágenes
pre-procesadas cargadas inicialmente les es sustraído el término VFC, quedando listas
para la fase de fotometría diferencial. Las ecuaciones 5.4 permiten expresar matemáti-
camente las imágenes obtenidas después de aplicar el procedimiento descrito en esta
sección.
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Figura 5.2. Mensaje de advertencia en caso de existencia de píxeles saturados en la
selección del fondo del cielo en AstroDiﬀ.
ISF = IBDF − VFC (5.4)
ISF = (InSFij)k x l
IBDF = (InBDFij)k x l
Donde:
InBDFij = Es la intensidad en cuentas registrada en el píxel de la fila i columna
j, de la imagen final pre-procesada (ver ecuaciones 4.16).
InSFij = Corresponde a la intensidad en cuentas registrada por el píxel de la fila
i columna j, de la imagen sin valor de fondo de cielo.
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Figura 5.3. Selección de la operación estadística mediante la cual se realizará la
estimación del fondo del cielo en AstroDiﬀ.
En el Apéndice A.8 se encuentra el código fuente del algoritmo desarrollado para
la selección de una sección de las imágenes, el cálculo del valor del fondo de cielo, y
el tratamiento de las imágenes resultantes.
5.2. Fotometría Diferencial
Después de que las imágenes de la estrella de interés son pre-procesadas y someti-
das al procedimiento de sustracción del valor del fondo del cielo, estas se encuentran
listas para iniciar la medición del cambio en el brillo registrado por el cuerpo celeste
en estudio. Tal como se mencionó en el capítulo de marco teórico, la estimación de
los cambios presentados en la intensidad luminosa percibida de una estrella, puede
realizarse por medio de dos metodologías: fotometría absoluta y fotometría diferen-
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cial. En la primera, es necesario medir la masa de aire presente en el ángulo cenital
y el coeficiente de extinción atmosférica cada vez que se tomen las fotografías. Por
su parte, la segunda estrategia utiliza el hecho de que en la mayoría de los casos,
en las imágenes aparecen otros cuerpos celestes que no presentan variabilidad, y con
respecto a los cuales es posible medir el cambio en el brillo del cuerpo de interés. Este
método presenta la ventaja de que, al basarse en una comparación con otro objeto
presente en la imagen, los coeficientes mencionados anteriormente permanecen invari-
antes, de tal manera que se cancelan a la hora de establecer la diferencia existente
entre el brillo del objeto de comparación y de la estrella variable, lo cual se traduce en
una drástica disminución en la complejidad del montaje instrumental utilizado. Así
pues, la interfaz gráfica desarrollada realiza la medición de los cambios en la lumi-
nosidad de las estrellas variables aplicando el método de fotometría diferencial, con lo
cual, las curvas de luz construidas serán de diferencia en la magnitud versus el tiempo
(∆m V s. JD) .
Según lo anterior, el proceso de medición de los cambios presentados en la lumi-
nosidad de las estrellas variables, una vez superados los ítems de pre-procesamiento y
sustracción del valor del fondo del cielo, puede resumirse en los siguientes pasos. En
primera instancia, es necesario seleccionar las regiones de la fotografía que contienen
la estrella variable y el objeto de comparación. Posteriormente, se debe establecer
cuales son los píxeles efectivos que pertenecen a la estrella variable a partir de la
figura geométrica tridimensional construida por la misma, para finalmente, a partir
del número de cuentas registradas que conforman dicha región, proceder a medir las
intensidades luminosas diferenciales; información con la cual se realiza la construcción
de la curva de luz.
5.2.1. Selección de las Estrellas Variable y de Comparación
Cuando la sustracción del valor del fondo del cielo se realiza satisfactoriamente,
AstroDiﬀ habilita el campo Seleccionar Estrella de Comparación, ubicado en el sub-
menú Iniciar Fotometría, del menú Fotometría. Al igual que para la estimación del
fondo de las fotografías, el programa permite realizar la selección de manera automáti-
ca o imagen a imagen. Al accionar alguno de estos botones, el programa habilita una
herramienta de selección mediante la cual el usuario puede elegir la región del fo-
tograma en la cual se encuentra la estrella que servirá como objeto de comparación,
para así estimar el cambio en la luminosidad de la estrella variable. Se recomienda
que en la selección solo se encuentre la estrella de comparación, o que por lo menos
sea el objeto más brillante en caso de que se encuentren otros cuerpos celestes. En la
figura 5.4 es posible apreciar una captura del programa AstroDiﬀ, durante el proceso
de selección de una estrella de comparación en particular.
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Figura 5.4. Selección de la estrella de comparación en AstroDiﬀ.
Un aspecto importante a considerar a la hora de seleccionar la estrella de compara-
ción, es que los píxeles que la conforman no deben contener valores iguales a 65536
(para cámaras de 16 bits). Esto quiere decir que no pueden existir píxeles saturados,
ya que una vez estos alcanzan el valor máximo, se detiene el registro de cuentas, por
más que se incremente el brillo de la estrella; lo cual implica que se pierde la linealidad
del sensor. Así pues, a la hora de tomar las fotografías, el astrónomo debe elegir un
tiempo de exposición adecuado, de tal manera que las cuentas registradas para el
cuerpo de estudio no lleguen al valor límite, pero que tampoco sean tan bajas como
para confundirse con el ruido de fondo. Para evitar esta situación, la interfaz gráfica
desarrollada emite un mensaje de advertencia cuando la selección de la estrella de
comparación posee píxeles saturados, el cual se presenta en la figura 5.5.
Una vez la estrella de comparación ha sido seleccionada con éxito,AstroDiﬀ habili-
ta el campo Seleccionar Estrella Variable, ubicado en el submenú Iniciar Fotometría,
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Figura 5.5. Mensaje de aviso de píxeles saturados en la selección de la estrella de
comparación en AstroDiﬀ.
menú Fotometría. Al igual que para los casos de sustracción del valor del fondo del
cielo y de selección del objeto de comparación, esta operación se puede realizar Ima-
gen a Imagen o Automático; siendo más recomendable ejecutar la primera acción, a
menos de que se esté completamente seguro de la buena calidad y perfecta alineación
de todas las imágenes. Al ejecutar alguna de las dos opciones, el programa habilita
una herramienta de selección mediante la cual el usuario elige la zona de la fotografía
en la cual se encuentra la estrella variable. Para la selección de la estrella variable,
también aplica la condición de no saturación mencionada en párrafos anteriores. En
caso de presentarse esta situación, la aplicación despliega una ventana de advertencia
en la cual se menciona el posible error en el cual se podría incurrir. Al seleccionar
la estrella variable, el programa presenta un mensaje de finalización satisfactoria del
proceso, con lo cual es posible pasar a la etapa de estimación de la intensidad lu-
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minosa registrada para cada estrella. En la figura 5.6 se presenta una captura de la
interfaz gráfica desarrollada, durante el proceso de selección de una estrella variable
en particular.
Figura 5.6. Selección de la estrella variable en AstroDiﬀ.
Cuando el proceso de selección de las estrellas variable y de comparación finaliza
satisfactoriamente, el programa crea dos nuevas matrices, con las dimensiones estable-
cidas por el usuario al elegir las regiones donde se encuentran los cuerpos celestes en
cuestión. Sobre estas nuevas imágenes, AstroDiﬀ aplica el proceso de determinación
de los píxeles efectivos de cada estrella dentro de la figura geométrica formada por la
misma en las fotografías, procedimiento propio de la fotometría diferencial, el cual se
describe en las secciones siguientes. Las matrices resultantes pueden ser expresadas
según las ecuaciones 5.5 y 5.6.
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Por su parte, en el Apéndice A.9 es posible apreciar el algoritmo desarrollado en
el entorno de desarrollo integrado Matlab R° para la selección de las estrellas variable
y de comparación en AstroDiﬀ.
EC = ISF (a : b, c : d) (5.5)
ISF = (InSFij)r x s
EC = (InCij)k x l
k = b− a
l = d− c
EV = ISF (e : f, g : h) (5.6)
ISF = (InSFij)r x s
EV = (InVij)m x n
m = f − e
n = h− g
Donde:
EC = Matriz de dimensiones k ∗ l que solo contiene la estrella de comparación.
InCij = Intensidad en cuentas registrada en el píxel i columna j de la matriz EC .
EV = Matriz de dimensiones m ∗ n que solo contiene la estrella variable.
InVij = Intensidad en cuentas registrada por el píxel de la fila i columna j de la
matriz EV .
5.2.2. Función de Dispersión de los Píxeles Efectivos de la Estrella
El brillo de las estrellas variable y de comparación es proporcional al número
de cuentas registradas por los píxeles del sensor para cada una de ellas. De esta
forma, una vez las estrellas han sido individualizadas, el problema se traslada a la
determinación de los píxeles efectivos que las constituyen. En la figura 5.7 es posible
observar la matriz que representa un trozo de la imagen que contiene una estrella
de comparación en particular. En este caso, la matriz tiene 33 píxeles de ancho por
38 de alto, lo cual quiere decir que es de dimensiones 38 ∗ 33. Nótese que la elipse
trazada en color rojo enmarca de manera aproximada la región en la que se encuentra
la estrella, la cual posee un semieje mayor de 12 píxeles, y un semieje menor de 11,
con un valor máximo de 10027 cuentas, ubicado en la posición (20, 17). Obsérvese
además que los píxeles que se encuentran por fuera de la elipse también registran
cuentas, debidas principalmente al ruido de fondo, que no superan las 500. Así pues,
el problema se encuentra entonces en determinar donde finaliza la estrella e inicia el
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ruido de fondo. Dentro del campo de la fotometría, esta situación se resuelve mediante
dos metodologías [6]:
1. Ajuste matemático del perfil de la imagen estelar mediante la PSF.
2. Fotometría de Apertura.
El método de la PSF consiste en establecer una función matemática conocida
como point spread function (PSF), la cual trata de ajustarse a la figura geométrica
tridimensional construida por la imagen de la estrella en la fotografía. Esta función
se integra numéricamente dentro de los límites establecidos, para así obtener el brillo
total registrado de la estrella. Si bien este método requiere un alto procesamiento,
es de uso obligatorio cuando se trata de realizar la medición del brillo de estrellas
que se encuentran en regiones densamente pobladas, como por ejemplo en cúmulos
globulares [6]. Sin embargo, cuando se trata de campos estelares poco poblados, es
posible implementar el método de fotometría de apertura, ya que este ofrece excelentes
resultados sin involucrar largos intervalos de procesamiento. En el caso de la interfaz
gráfica desarrollada, se creó un algoritmo que establece el brillo efectivo presentado
por las estrellas, mediante la técnica de fotometría de apertura.
5.2.3. Anchura Total de la Mitad del Máximo del Perfil de la Estrella
Para aplicar la técnica de fotometría de apertura, es necesario establecer inicial-
mente el ancho total en píxeles alcanzado por la imagen a una altura equivalente a la
mitad del valor máximo registrado por la estrella, más conocido como FWHM. Los
programas de fotometría existentes actualmente, consideran como circular la figura
geométrica formada por la imagen de la estrella en la fotografía, por lo cual solo
establecen un FWHM. Sin embargo, debido a imperfecciones del sensor CCD, o a in-
terferencias originadas en el montaje instrumental, las imágenes de las estrellas suelen
ser ligeramente elípticas. De esta forma, AstroDiﬀ calcula dos FWHM, uno para el
semieje mayor y otro para el semieje menor (FWHMx y FWHMy). Para lograr esta
operación, la interfaz gráfica calcula el valor máximo en cuentas registrado para la
estrella, y las coordenadas que posibilitan su ubicación dentro de la matriz. Posteri-
ormente, se divide este valor entre dos y se toman los píxeles que igualan o superan
esta cantidad, construyendo de esta manera la matriz correspondiente al FWHM.
En la figura 5.8 se presenta la matriz obtenida después de calcular los FWHM
en x y en y, para la matriz presentada en la figura 5.7. Nótese que el máximo valor
en cuentas registrado para la estrella es 10027, ubicado en la posición (20, 17). Los
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Figura 5.7. Matriz que representa la selección de una estrella de comparación en
particular.
demás valores diferentes a cero presentes en la matriz, corresponden a aquellos que
no se encuentran por debajo de la mitad del máximo, llevándose a cero el resto de
píxeles. También se observa que el FWHMx es de 3 píxeles, mientras que el FWHMy
es de 4, ratificando la idea planteada en esta investigación que afirma que la forma
de las figuras geométricas construidas por las estrellas no es perfectamente circular,
sino ligeramente elíptica.
Una vez el proceso de selección de las estrellas variable y de comparación a culmi-
nado con éxito (ver figura 5.6), AstroDiﬀ despliega una ventana en la cual presenta
la forma geométrica construida por la imagen de la estrella en la fotografía, y los
FWHM en x y en y calculados para cada estrella. La figura 5.9 presenta una captura
de la ventana de referencia durante el proceso de fotometría de la estrella variable
GJ436. Obsérvese que la imagen de la estrella construye una gaussiana tridimensional
de base elíptica, cuyos FWHM en x y en y, tanto para la estrella variable como para
la de comparación, se presentan en la parte superior del programa.
Cuando el FWHM ha sido calculado, la fotometría de apertura establece que se
debe crear una circunferencia de unos cuyo radio generalmente es el doble de este
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Figura 5.8. Cálculo del FWHM en AstroDiﬀ.
valor, la cual es multiplicada por la matriz que contiene la estrella, determinándose
de esta manera los píxeles efectivos que constituyen el cuerpo celeste de interés. Por su
parte, AstroDiﬀ permite al usuario determinar el múltiplo de los FWHM en x y en y,
con el cual construirá una matriz elíptica de unos para finalmente multiplicarla por la
matriz que contiene la estrella. En la parte superior derecha de la ventana presentada
en la figura 5.9 se encuentra un menú desplegable en el que el usuario pude elegir
dicho múltiplo, el cual va desde 1 hasta 7 veces los FWHM calculados. A medida que
el usuario va seleccionando las opciones, las imágenes de las gaussianas se actualizan
de forma inmediata, de manera que el usuario puede determinar si su elección ha
sido la más apropiada. Además, el programa permite elegir diferentes múltiplos para
cada una de las imágenes cargadas, gracias a los botones de navegación ubicados en
la parte inferior.
Para la determinación de la matriz de unos, se capturan los múltiplos elegidos por
el usuario para los FWHM de cada imagen. De esta manera se procede a establecer
los tamaños de los semiejes de la elipse.
Como es sabido, para la elipse presentada en la figura 5.10 se debe cumplir la
condición establecida en la ecuación 5.7.
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Figura 5.9. Ventana desplegada por AstroDiﬀ en la cual se eligen los múltiplos
deseados para los FWHM calculados.
Figura 5.10. La elipse y sus puntos característicos.
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c+ d = a (5.7)
Donde
a = Es el semieje mayor.
b = Es el semieje menor.
F = Primer foco.
F ‘ = Segundo foco.
P = Punto situado sobre el perímetro de la elipse.
c = Distancia del punto P al foco F .
d = Distancia del punto P al foco F ‘.
Así pues, para trazar la matriz de unos, AstroDiﬀ calcula las coordenadas de los
focos para de esta manera, al aplicar la expresión 5.7, construir la elipse que será
multiplicada por la selección de la imagen de las estrellas variables y de comparación.
En la figura 5.11 se presenta una imagen de la elipse construida para la matriz de la
figura 5.7, al elegir un múltiplo de 7 para los FWHM calculados.
Figura 5.11. Elipse construida por AstroDiﬀ para la matriz de la figura 5.7, al
seleccionar un múltiplo de 7 para los FWHM calculados.
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En el Apéndice A.10 se presenta la función desarrollada en Matlab R° para el
cálculo de los FWHM y la creación de la matriz elíptica utilizada para establecer los
píxeles efectivos de las estrellas en estudio.
5.2.4. Construcción de la Curva de Luz
En el momento en el cual se han multiplicado todas las selecciones de las estrellas
por las elipses que delimitan el área que contiene los píxeles efectivos de las mismas,
el programa se encuentra listo para medir los cambios presentados en la intensidad
luminosa percibida. Para lograr esta operación, es necesario realizar una sumatoria
de las cuentas registradas por cada uno de los píxeles mencionados anteriormente,
obteniendo de esta forma la intensidad total de las estrellas de comparación y variable,
denotadas en la ecuación 2.13, por Ia1 e Ia2 , respectivamente.
Así, para cada fotografía, capturada en un instante de tiempo almacenado en el
encabezado de la misma, se realiza el procedimiento descrito en el párrafo anterior,
obteniendo un delta de magnitud dado por la ecuación 2.13. Este valor se ubica en
una gráfica de variación luminosa relativa vs tiempo, obteniéndose de esta manera la
curva de luz de la estrella variable de interés. En astronomía, el tiempo suele medirse
en días julianos (JD), ya que este sistema representa los días y las horas como un
conteo numérico continuo que no posee puntos de restablecimiento como el calendario
gregoriano. Para obtener la fecha juliana de cada fotografía, AstroDiﬀ toma la fecha
y la hora de captura de la imagen del encabezado de la misma, para de esta manera
realizar su transformación.
Una vez se han establecido todos los pares ordenados de magnitud diferencial y
tiempo, la interfaz gráfica desarrollada despliega una ventana en la cual se presenta la
curva de luz del cuerpo celeste en estudio. En la figura 5.12 se presenta una captura
de la aplicación en el momento en el cual se construye la curva de luz de la extrella
GJ436.
AstroDiﬀ también permite etiquetar la curva de luz construida al involucrar un
cuadro de captura de texto en el cual el usuario puede ingresar el nombre del cuerpo
celeste en estudio. Además, al ejecutar el botón Exportar Datos, ubicado en la parte
inferior derecha, la aplicación almacena los datos de fotometría en un archivo de
Microsoft Excel R°, en el cual se encuentra la fecha juliana, los FWHM en x y en
y establecidos por el algoritmo, y los valores de ∆m medidos. En la figura 5.13 es
posible apreciar el archivo de datos en mención. Así mismo, el Apéndice A.11 contiene
el código fuente de la función desarrollada enMatlab R° para la construcción de la curva
de luz y el almacenamiento de los resultados.
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Figura 5.12. Ventana desplegada por AstroDiﬀ para la visualización de la curva de
luz de la estrella en estudio.
En el momento en el cual se ha finalizado con éxito el proceso de construcción de
la curva de luz, AstroDiﬀ se encuentra listo para realizar la tarea final, consistente
en adelantar la interpolación de los datos fotométricos obtenidos.
5.3. Interpolación de Datos
Tal como se describió en la sección de planteamiento del problema, la gran mayoría
de los observatorios astronómicos del país se encuentran ubicados en ciudades cercanas
a la cordillera de los Andes (Bogotá D.C., Medellín, Cali, Manizales, Bucaramanga,
Pasto, Pereira, etc.), razón por la cual las condiciones climáticas son impredecibles,
cambiando de manera inesperada de un momento a otro. Este fenómeno dificulta la
labor del investigador de estrellas variables pues significa que existirán periodos de
tiempo dentro de los cuales no será posible tomar fotografías, lo que desemboca en
regiones vacías dentro de la curva de luz. Con el objetivo de minimizar de manera
sustancial esta problemática, AstroDiﬀ involucra un algoritmo que permite realizar
la interpolación de los datos fotométricos obtenidos al ejecutar el proceso descrito
en la sección anterior, de tal manera que sea posible estimar de manera confiable
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Figura 5.13. Datos almacenados por AstroDiﬀ en un archivo de Microsoft Excel R°.
el comportamiento de la variación de la luminosidad durante aquellos lapsos en los
cuales no fue posible capturar imágenes.
Para adelantar la interpolación, AstroDiﬀ aplica las ecuaciones 2.15 a 2.33 con el
objetivo de crear polinomios de tercer orden que reconstruyan la curva de luz a partir
de los escasos datos recolectados.
En el momento en el cual AstroDiﬀ despliega la curva de luz (ver figura 5.12), en
la parte inferior se habilita el botón Interpolar con Splines. Al accionar este comando,
la interfaz gráfica establece los polinomios interpoladores usando para ello los datos
presentes en la ventana desplegada. Una vez ha finalizado el cálculo, la ventana se
actualiza presentado una línea roja que une los puntos en cuestión. En la figura
5.14 se presenta la curva de luz de la estrella GJ436, obtenida al interpolar 7 datos
fotométricos mediante Splines Cúbicos. Por su parte, el Apéndice A.12 contiene la
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Figura 5.14. Curva de luz de la estrella variable GJ436 construida a partir de la
interpolación mediante Splines Cúbicos de 7 datos fotométricos.






A continuación se presentan los resultados obtenidos al aplicar el procedimiento
de pre-procesamiento y composición de imágenes a color, para las fotografías tomadas
a algunos cuerpos celestes desde el Observatorio Astronómico de la Universidad Tec-
nológica de Pereira. Si bien este procedimiento fue también implementado con los
fotogramas de las estrellas variables que se estudiarán en las secciones siguientes, se
decidió presentar en este apartado los frutos logrados al aplicar la estrategia de pre-
procesamiento a objetos celestes más vistosos, tales como planetas, cúmulos, galaxias
y nebulosas; ya que las fotografías a color de las estrellas no presentan cambios sus-
tanciales con respecto a su representación en escala de grises. Además, al presentar
fotografías de astros distintos a los que constituyen el objeto de estudio de la pre-
sente investigación, el lector podrá evidenciar que la interfaz gráfica desarrollada no
solamente es aplicable al pre-procesamiento de imágenes de estrellas variables, sino
que se trata de un programa que puede ser utilizado en el tratamiento de fotografías
de cualquier tipo de cuerpo celeste, lo cual constituye un logro adicional del presente
proyecto, pues facilitará la labor investigativa adelantada por otros estudiantes en el
observatorio astronómico.
Para la toma de las series de fotografías pre-procesadas con el fin de obtener las
imágenes a color finales presentadas a continuación, se procedió a implementar el
montaje instrumental descrito en el tercer capítulo de este documento, utilizando
cada uno de los filtros de color con los cuales cuenta el observatorio. Posteriormente,
se minimizaron los efectos indeseados causados por el ruido al desarrollar la reducción
de las imágenes mediante los fotogramas Master Flat, Dark y Bias; para finalmente
obtener una sola fotografía que representa a cada color (RGB), siendo finalmente
combinadas, obteniendo de esta manera las fotografías relacionadas en el siguiente
párrafo.
Las figuras 6.1, 6.2, 6.3, 6.4, 6.5, 6.6, 6.7, 6.8, 6.9 y 6.10; contienen las imágenes
obtenidas al aplicar la estrategia de pre-procesamiento y combinación a las fotografías
de Júpiter, los cúmulos globulares M4, M22, NGC104 y ' Centauri ; las nebulosas
Dumbell, M42, Trífida y Anular de la Lira; y la galaxia exterior del Sombrero; re-
spectivamente.
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Figura 6.1. Júpiter. 100x4ms. Telescopio Meade LX200 16", Cámara Meade DSI
Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
Figura 6.2. Cúmulo Globular M4. 10x35s. Telescopio Meade LX200 16", Cámara
Meade DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
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Figura 6.3. Cúmulo Globular M22. 15x20s. Telescopio Meade LX200 16", Cámara
Meade DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
Figura 6.4. Cúmulo Globular NGC104. 5x60s. Telescopio Meade LX200 16", Cámara
Meade DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
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Figura 6.5. Cúmulo Globular ' Centauri. 6x45s. Telescopio Meade LX200 16",
Cámara Meade DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
Figura 6.6. Nebulosa Dumbell (M27). 10x50s. Telescopio Meade LX200 16", Cámara
Meade DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
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Figura 6.7. Nebulosa de Orión (M42). 4x60s. Telescopio Meade LX200 16", Cámara
Meade DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
Figura 6.8. Nebulosa Trífida (M8). 5x30s. Telescopio Meade LX200 16", Cámara
Meade DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
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Figura 6.9. Nebulosa Anular de la Lira (M57). Fotografía RGB 7x30s. Telescopio
Meade LX200 16", Cámara Meade DSI Pro II. AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero
Salazar c°.
Figura 6.10. Galaxia del Sombrero (M104). 12x45s. Telescopio Meade LX200 16",
Cámara Meade DSI Pro II. Software AstroDiﬀ. Edwin Andrés Quintero Salazar c°.
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6.2. Curvas de Luz
Para verificar el correcto funcionamiento de AstroDiﬀ, se construyeron las curvas
de luz de las estrellas GJ436 y TrES-3, a partir de fotografías descargadas de bases
de datos astronómicas existentes en la Internet. Estas estrellas poseen planetas or-
bitando a su alrededor, los cuales generan disminuciones en el brillo de hasta 0.008
y 0.025 magnitudes respectivamente [40]. Al tratarse de variaciones tan reducidas,
no es posible medir dichos cambios con la cámara CCD existente en el Observatorio
Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira, pues dicho instrumento no
es refrigerado, razón por la cual fue necesario recurrir a las bases de datos en línea.
El objetivo de elegir estrellas de tan baja variabilidad, es poner a prueba la interfaz
gráfica desarrollada en condiciones extremas, tales como las presentadas en el análisis
de las fotografías de este tipo de cuerpos celestes, los cuales han sido descubiertos en
años recientes (2004 y 2007 respectivamente). De esta manera es posible realizar una
comparación directa entre las gráficas arrojadas por la interfaz gráfica desarrollada,
y los programas de fotometría utilizados por otros observatorios del mundo. Además,
esta operación también facilita la realización de un análisis exhaustivo de los datos
logrados, con el fin de validar los resultados obtenidos a partir de los mismos. Por
otra parte, este tipo de análisis permite ratificar el buen funcionamiento de AstroDiﬀ,
avalando su utilización en proyectos de investigación a realizarse dentro del Observa-
torio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira, ya sea en el campo de
las estrellas variables, o en el procesamiento de fotografías de otros tipos de cuerpos
celestes; una vez se adquiera una cámara astronómica de mayor calidad.
6.2.1. GJ436
Se trata de una estrella de tipo espectral M2.5, de aproximadamente la mitad de
la masa del Sol, situada a 10.2 parsec de distancia. A su alrededor orbita un planeta
con 0.0737 veces la masa de Júpiter, el cual genera una disminución en el brillo de
hasta 0.008 magnitudes, cada vez que este se interpone entre la estrella y la tierra
[40]. Los cuadros 6.1 y 6.2 contienen las principales características de GJ436 y de su
exoplaneta, respectivamente.
Para la construcción de la curva de luz, se utilizaron 100 fotografías capturadas
desde elBarek Observatory of Isarel, descargadas de la base de datos del Lawrence Hall
of Science, de la University of California [41]. En los cuadros 6.3 a 6.5, se encuentran
los datos fotométricos arrojados por la herramienta Informática Iris R°, desarrollada
por la Asociación de Astrónomos Aficionados de Francia, AstroSurf 1; y los resultados
obtenidos por AstroDiﬀ, al realizar la medición de los cambios presentados en la
luminosidad percibida de GJ436.
1Programa gratuito disponible en: http://astrosurf.com/buil/us/iris/iris.htm
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Nombre GJ 436
Distancia a la Tierra 10,2 pc
Tipo Espectral M2,5
Magnitud Aparente 10,68 V
Masa 0,452 MSun
Edad 6 Gyr
Temperatura Efectiva 3684 K
Radio 0,464 RSun
Metalicidad [Fe/H] −0,32
Ascención Recta 11 42 11
Declinación +26 42 23
Cuadro 6.1. Principales características astrométricas de la estrella variable GJ436
[40].
Nombre GJ 436b
Año del Descubrimiento 2004
Masa 0,0737 MJ
Semieje Mayor 0,02887 UA
Período Orbital 2,643838986 dı´as
Excentricidad 0,15
Radio 0,365 RJ
Período del Tránsito 2454222,61588 (±0,00012) HJD
Inclinación 85,8 gra
Cuadro 6.2. Principales características del exoplaneta que orbita la estrella GJ436
[40].
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Imagen Día Juliano ∆m Iris ∆m AstroDiff Error Relativo (%)
1.fit 2455248.4209500 -0.0510 -0.055474 -8.77254902
2.fit 2455248.4146991 -0.0570 -0.062590 -9.80701754
3.fit 2455248.4243403 -0.0720 -0.066212 8.038888889
4.fit 2455248.4259838 -0.0730 -0.069099 5.343835619
5.fit 2455248.4276505 -0.0760 -0.072440 4.684210526
6.fit 2455248.4293171 -0.0770 -0.072280 6.129870130
7.fit 2455248.4309838 -0.0800 -0.075417 5.728750000
8.fit 2455248.4326389 -0.0810 -0.076596 5.437037037
9.fit 2455248.4343056 -0.0790 -0.072839 7.798734177
10.fit 2455248.4359606 -0.0850 -0.079354 6.642352941
11.fit 2455248.4376389 -0.0820 -0.076878 6.246341463
12.fit 2455248.4393056 -0.0850 -0.078793 7.302352941
13.fit 2455248.4409838 -0.0780 -0.077571 0.550000000
14.fit 2455248.4426620 -0.0830 -0.076043 8.381927711
15.fit 2455248.4443171 -0.0820 -0.073784 10.01951220
16.fit 2455248.4459491 -0.0800 -0.075142 6.072500000
17.fit 2455248.4475926 -0.0810 -0.076393 5.687654321
18.fit 2455248.4492361 -0.0820 -0.075814 7.543902439
19.fit 2455248.4508912 -0.0840 -0.076494 8.935714286
20.fit 2455248.4525463 -0.0840 -0.077080 8.238095238
21.fit 2455248.4541435 -0.0830 -0.075942 8.503614458
22.fit 2455248.4557523 -0.0800 -0.074404 6.995000000
23.fit 2455248.4573611 -0.0790 -0.072475 8.259493671
24.fit 2455248.4589815 -0.0800 -0.074484 6.895000000
25.fit 2455248.4605903 -0.0780 -0.071641 8.142564103
26.fit 2455248.4621875 -0.0770 -0.070211 8.816883117
27.fit 2455248.4637963 -0.0820 -0.077001 6.096341463
28.fit 2455248.4654051 -0.0610 -0.064165 -5.18852459
29.fit 2455248.4747685 -0.0580 -0.057552 0.772413793
30.fit 2455248.4763657 -0.0550 -0.052080 5.309090909
31.fit 2455248.4779745 -0.0610 -0.060480 0.852459016
32.fit 2455248.4795718 -0.0560 -0.051262 8.460714286
33.fit 2455248.4811690 -0.0600 -0.057395 4.341666667
34.fit 2455248.4827894 -0.0580 -0.056804 2.062068966
35.fit 2455248.4843981 -0.0590 -0.056578 4.105084746
36.fit 2455248.4860185 -0.0540 -0.056128 -3.94074074
37.fit 2455248.4876389 -0.0590 -0.058321 1.150847458
Cuadro 6.3. Datos fotométricos arrojados por Iris R° yAstroDiﬀ, para las fotografías
1 a 37 de la estrella GJ436.
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Imagen Día Juliano ∆m Iris ∆m AstroDiff Error Relativo (%)
38.fit 2455248.4892477 -0.0580 -0.057071 1.601724138
39.fit 2455248.4908565 -0.0550 -0.054726 0.498181818
40.fit 2455248.4924884 -0.0560 -0.053866 3.810714286
41.fit 2455248.4940856 -0.0580 -0.056752 2.151724138
42.fit 2455248.4957292 -0.0580 -0.058835 -1.43965517
43.fit 2455248.4973495 -0.0580 -0.056699 2.243103448
44.fit 2455248.4989931 -0.0610 -0.059041 3.211475410
45.fit 2455248.5006019 -0.0600 -0.059711 0.481666667
46.fit 2455248.5022222 -0.0600 -0.059780 0.366666667
47.fit 2455248.5038310 -0.0590 -0.059874 -1.48135593
48.fit 2455248.5054514 -0.0580 -0.057422 0.996551724
49.fit 2455248.5070718 -0.0570 -0.057091 -0.15964912
50.fit 2455248.5086690 -0.0520 -0.053999 -3.84423077
51.fit 2455248.5102778 -0.0590 -0.060181 -2.00169492
52.fit 2455248.5118981 -0.0530 -0.052933 0.126415094
53.fit 2455248.5135185 -0.0610 -0.061075 -0.12295082
54.fit 2455248.5151505 -0.0560 -0.056551 -0.98392857
55.fit 2455248.5167593 -0.0520 -0.051952 0.092307692
56.fit 2455248.5183796 -0.0640 -0.063631 0.576562500
57.fit 2455248.5200116 -0.0600 -0.059020 1.633333333
58.fit 2455248.5216319 -0.0590 -0.057401 2.710169492
59.fit 2455248.5232986 -0.0620 -0.060808 1.922580645
60.fit 2455248.5249306 -0.0590 -0.059697 -1.18135593
61.fit 2455248.5265856 -0.0630 -0.064433 -2.27460317
62.fit 2455248.5282176 -0.0630 -0.063904 -1.43492063
63.fit 2455248.5298380 -0.0650 -0.064615 0.592307692
64.fit 2455248.5314583 -0.0570 -0.057178 -0.31228070
65.fit 2455248.5330671 -0.0670 -0.067719 -1.07313433
66.fit 2455248.5347106 -0.0610 -0.061543 -0.98016393
67.fit 2455248.5363310 -0.0590 -0.058226 1.311864407
68.fit 2455248.5379630 -0.0640 -0.062008 3.112500000
69.fit 2455248.5396065 -0.0590 -0.058811 0.320338983
70.fit 2455248.5412153 -0.0600 -0.061913 -1.68833333
71.fit 2455248.5428588 -0.0660 -0.067257 -1.90454545
72.fit 2455248.5445139 -0.0620 -0.062074 -0.11935484
73.fit 2455248.5461690 -0.0580 -0.059525 -2.62931034
74.fit 2455248.5478125 -0.0630 -0.062665 0.531746032
75.fit 2455248.5495023 -0.0620 -0.062372 -0.60000000
Cuadro 6.4. Datos fotométricos arrojados por Iris R° y por AstroDiﬀ, para las fo-
tografías 38 a 75 de la estrella GJ436 (continuación).
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Imagen Día Juliano ∆m Iris ∆m AstroDiff Error Relativo (%)
76.fit 2455248.5511458 -0.0600 -0.060690 -1.15000000
77.fit 2455248.5528009 -0.0660 -0.064775 1.856060006
78.fit 2455248.5544560 -0.0590 -0.057806 2.023728814
79.fit 2455248.5561227 -0.0620 -0.064702 -4.35806452
80.fit 2455248.5577662 -0.0640 -0.064414 -0.64687500
81.fit 2455248.5594213 -0.0620 -0.062254 -0.40967742
82.fit 2455248.5610532 -0.0590 -0.057625 2.330508475
83.fit 2455248.5626968 -0.0560 -0.054552 2.585714286
84.fit 2455248.5643634 -0.0530 -0.054990 -3.75471698
85.fit 2455248.5659954 -0.0570 -0.058202 -2.10877193
86.fit 2455248.5677315 -0.0570 -0.057692 -1.21403509
87.fit 2455248.5693750 -0.0610 -0.061189 -0.30983607
88.fit 2455248.5710417 -0.0580 -0.058549 -0.94655172
89.fit 2455248.5726852 -0.0620 -0.062873 -1.40806452
90.fit 2455248.5743634 -0.0600 -0.060812 -1.35333333
91.fit 2455248.5760417 -0.0600 -0.060821 -1.36833333
92.fit 2455248.5777199 -0.0620 -0.063872 -3.01935484
93.fit 2455248.5793866 -0.0600 -0.060561 -0,93500000
94.fit 2455248.5811343 -0.0570 -0.056990 0.001754386
95.fit 2455248.5828472 -0.0640 -0.063662 0.528125000
96.fit 2455248.5845486 -0.0650 -0.064551 0.690769231
97.fit 2455248.5862731 -0.0600 -0.061645 -2.74166667
98.fit 2455248.5879861 -0.0580 -0.059753 -3.02241379
99.fit 2455248.5896181 -0.0650 -0.064101 1.383076923
100.fit 2455248.5913657 -0.0640 -0.061536 3.850000000
Cuadro 6.5. Datos fotométricos arrojados por Iris R° y por AstroDiﬀ, para las fo-
tografías 76 a 100 de la estrella GJ436 (continuación).
Al efectuar la comparación de los datos fotométricos arrojados por la herramienta
informática Iris R° y por la interfaz gráfica AstroDiﬀ, para la estrella variable GJ436,
se observa que son bastante parecidos, presentándose un error relativo máximo de
10.0195122% y un mínimo de 0.001754386%. Además, gracias al bajo valor del error
promedio (3.236935895%) y a la reducida desviación estándar (0.007391059 magni-
tudes), es posible afirmar queAstroDiﬀ se constituye como una aplicación informática
bastante efectiva a la hora de efectuar la medición de los cambios presentados en la
luminosidad percibida de las estrellas variables. En el cuadro 6.6 se presentan algunos
resultados obtenidos al realizar el análisis de los valores planteados en los cuadros 6.3
a 6.5.
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Error Error Error Desviación Profundidad Profundidad
Relativo Relativo Relativo Estándar Máxima Máxima
Mínimo Máximo Promedio Clásica Iris AstroDiff
(%) (%) (%) (Mag.) (Mag.) (Mag.)
0.0017 10.0195 3.2369 0,0073 0.020000 0.019354
Cuadro 6.6. Comparación entre los datos arojados por Iris R° y los suministrados
por AstroDiﬀ, para la estrella variable GJ436.
Otro aspecto importante que se debe destacar al analizar los datos finales con-
tenidos en el cuadro 6.6, es que en el programa Iris R°, la máxima variación luminosa
medida es de 0.02 magnitudes, mientras que en AstroDiﬀ es de 0.01935; siendo este
resultado más parecido al valor promedio mínimo aceptado para este cuerpo celeste,
el cual se encuentra en 0.008 magnitudes [40].
La figura 6.11 contiene la curva de luz de la estrella variable GJ436 construida
por la interfaz gráfica desarrollada en el presente trabajo, en la cual se observa el
tránsito del exoplaneta GJ436b. Por su parte, en la figura 6.12 se muestra la curva
de luz descargada de la AXA (Amateur Exoplanet Archive)1. Nótese la similitud en
la duración del tránsito del exoplaneta y en el tamaño de la disminución de brillo.
6.2.2. TrES-3
Esta estrella variable, de tamaño y masa ligeramente inferiores al Sol, posee un
planeta gaseoso gigante orbitando a su alrededor, de casi el doble de la masa de
Júpiter, el cual genera un oscurecimiento en la luz percibida de su estrella madre que
alcanza hasta 0.025 magnitudes [43]. En los cuadros 6.7 y 6.8 es posible apreciar las
principales características de estos dos cuerpos celestes.
Con el objetivo de verificar el correcto funcionamiento de AstroDiﬀ, se procedió a
aplicar el proceso de fotometría a una serie de 149 fotografías de la estrella variable
TrES-3, obtenidas de la base de datos de libre acceso de la Asociación de Astrónomos
Aficionados de Francia, AstroSurf 2. Esta operación se realizó con el fin de comparar
los resultados fotométricos obtenidos con los arrojados por la herramienta informática
Iris R° descrita en párrafos anteriores. En los cuadros 6.9 a 6.12 se presentan los
resultados fotométricos suministrados por los dos programas en cuestión, al igual




2Imágenes disponibles en: http://www.astrosurf.com/cometas/extrasolares/fotodif/fotodif.htm
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Figura 6.11. Curva de luz de la estrella variable GJ436 arrojada por AstroDiﬀ.
Figura 6.12. Curva de luz de la estrella variable GJ436, descargada de la AXA
(Amateur Exoplanet Archive) [42].
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Nombre TrES − 3
Nombre Alternativo GSC 03089− 00929
Tipo Espectral G
Magnitud Aparente 12,40 V
Masa 0,924 MSun
Temperatura Efectiva 5720 K
Radio 0,813 RSun
Metalicidad [Fe/H] −0,19
Ascención Recta 17 52 07
Declinación +37 32 46
Cuadro 6.7. Principales características astrométricas de la estrella variable TrES-3
[40].
Nombre TrES − 3
Año del Descubrimiento 2007
Masa 1,91 MJ
Semieje Mayor 0,0226 UA
Período Orbital 1,30619 dı´as
Excentricidad 0
Radio 1,305 RJ
Período del Tránsito 2454185,9101 (±0,0003) HJD
Inclinación 82,15 gra
Cuadro 6.8. Principales características del exoplaneta que orbita la estrella TrES-3
[40].
118
Imagen Día Juliano ∆m Iris ∆m AstroDiff Error Relativo (%)
1.fit 2454307.3405700 -0.6230 -0.64006 -2.738362761
2.fit 2454307.3410880 -0.6420 -0.64320 -0.186915888
3.fit 2454307.3421412 -0.6400 -0.64791 -1.235937500
4.fit 2454307.3437153 -0.6370 -0.64118 -0.656200942
5.fit 2454307.3442361 -0.6220 -0.62786 -0.942122186
6.fit 2454307.3447569 -0.6180 -0.63549 -2.830097087
7.fit 2454307.3452894 -0.6260 -0.64107 -2.407348243
8.fit 2454307.3458102 -0.6390 -0.64166 -0.416275430
9.fit 2454307.3463426 -0.6270 -0.64536 -2.928229665
10.fit 2454307.3468634 -0.6290 -0.63215 -0.500794913
11.fit 2454307.3473958 -0.6250 -0.63514 -1.622400000
12.fit 2454307.3479282 -0.6370 -0.63704 -0.006279435
13.fit 2454307.3484491 -0.6420 -0.65414 -1.890965732
14.fit 2454307.3489815 -0.6400 -0.64472 -0.737500000
15.fit 2454307.3495023 -0.6260 -0.63296 -1.111821086
16.fit 2454307.3500231 -0.6480 -0.64128 1.037037037
17.fit 2454307.3505556 -0.6490 -0.65054 -0.237288136
18.fit 2454307.3510764 -0.6490 -0.64065 1.286594761
19.fit 2454307.3515972 -0.6330 -0.63709 -0.646129542
20.fit 2454307.3521296 -0.6350 -0.63711 -0.332283465
21.fit 2454307.3526505 -0.6290 -0.64596 -2.696343402
22.fit 2454307.3531713 -0.6340 -0.63563 -0.257097792
23.fit 2454307.3537037 -0.6330 -0.63649 -0.551342812
24.fit 2454307.3542245 -0.6290 -0.63886 -1.567567568
25.fit 2454307.3547569 -0.6270 -0.63469 -1.226475279
26.fit 2454307.3552778 -0.6280 -0.63408 -0.968152866
27.fit 2454307.3563426 -0.6260 -0.64253 -2.64057508
28.fit 2454307.3568634 -0.6530 -0.64584 1.096477795
29.fit 2454307.3579167 -0.6300 -0.63311 -0.493650749
30.fit 2454307.3584491 -0.6400 -0.64424 -0.662500000
31.fit 2454307.3589815 -0.6440 -0.65148 -1.161490683
32.fit 2454307.3595023 -0.6400 -0.65228 -1,918750000
33.fit 2454307.3600347 -0.6420 -0.64364 -0.255451713
34.fit 2454307.3605556 -0.6320 -0.63554 -0.560126582
35.fit 2454307.3610764 -0.6390 -0.63954 -0.084507042
36.fit 2454307.3615972 -0.6320 -0.63974 -1.224683544
37.fit 2454307.3621296 -0.6440 -0.64259 0.218944099
Cuadro 6.9. Datos fotométricos arrojados por Iris R° yAstroDiﬀ, para las fotografías
1 a 37 de la estrella TrES-3.
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Imagen Día Juliano ∆m Iris ∆m AstroDiff Error Relativo (%)
38.fit 2454307.3637037 -0.6210 -0.64209 -3.396135266
39.fit 2454307.3652778 -0.6510 -0.65242 -0.218125960
40.fit 2454307.3658102 -0.6440 -0.65559 -1.799689441
41.fit 2454307.3663310 -0.6350 -0.63539 -0.061417323
42.fit 2454307.3668634 -0.6600 -0.64813 1.7984848480
43.fit 2454307.3673843 -0.6630 -0.65711 0.8883861240
44.fit 2454307.3679167 -0.6420 -0.64620 -0.654205607
45.fit 2454307.3684375 -0.6620 -0.65665 0.8081571000
46.fit 2454307.3689699 -0.6460 -0.65014 -0.640866873
47.fit 2454307.3695023 -0.6440 -0.65008 -0.944099379
48.fit 2454307.3700231 -0.6460 -0.66278 -2.597523220
49.fit 2454307.3705556 -0.6570 -0.65180 0.7914764080
50.fit 2454307.3710764 -0.6500 -0.64868 0.2030769230
51.fit 2454307.3715972 -0.6560 -0.65821 -0.336890244
52.fit 2454307.3721181 -0.6580 -0.65840 -0.060790274
53.fit 2454307.3726505 -0.6550 -0.65624 -0.189312977
54.fit 2454307.3731713 -0.6580 -0.65946 -0.221884498
55.fit 2454307.3737037 -0.6530 -0.65702 -0.615620214
56.fit 2454307.3742245 -0.6470 -0.65420 -1.112828439
57.fit 2454307.3747454 -0.6610 -0.66571 -0.712556732
58.fit 2454307.3752778 -0.6500 -0.65267 -0.410769231
59.fit 2454307.3757986 -0.6560 -0.65590 0.015243902
60.fit 2454307.3763310 -0.6650 -0.66616 -0.17443609
61.fit 2454307.3768519 -0.6520 -0.65888 -1.055214724
62.fit 2454307.3773843 -0.6720 -0.66979 0.328869048
63.fit 2454307.3779167 -0.6470 -0.64934 -0.361669243
64.fit 2454307.3784375 -0.6770 -0.66223 2.181683900
65.fit 2454307.3789699 -0.6600 -0.66947 -0.071212121
66.fit 2454307.3795023 -0.6580 -0.66195 -0.600303951
67.fit 2454307.3800347 -0.6730 -0.67628 -0.487369985
68.fit 2454307.3805671 -0.6560 -0.65067 0.8125000000
69.fit 2454307.3810995 -0.6580 -0.66388 -0.893617021
70.fit 2454307.3816204 -0.6600 -0.66947 -1.434848485
71.fit 2454307.3821528 -0.6520 -0.65746 -0.837423313
72.fit 2454307.3826736 -0.6590 -0.67028 -1.711684370
73.fit 2454307.3831944 -0.6580 -0.66145 -0.524316109
74.fit 2454307.3837269 -0.6500 -0.65372 -0.572307692
75.fit 2454307.3842477 -0.6530 -0.65434 -0.205206738
Cuadro 6.10. Datos fotométricos arrojados por Iris R° y por AstroDiﬀ, para las
fotografías 38 a 75 de la estrella TrES-3 (continuación).
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Imagen Día Juliano ∆m Iris ∆m AstroDiff Error Relativo (%)
76.fit 2454307.3847801 -0.6560 -0.65881 -0.428353659
77.fit 2454307.3853009 -0.6640 -0.67129 -1.097891566
78.fit 2454307.3858218 -0.6700 -0.65606 2.080597015
79.fit 2454307.3863426 -0.6610 -0.66381 -0.425113464
80.fit 2454307.3868750 -0.6600 -0.66705 -1.068181818
81.fit 2454307.3873958 -0.6560 -0.65960 -0.548780488
82.fit 2454307.3879282 -0.6760 -0.66590 1.494082840
83.fit 2454307.3884491 -0.6530 -0.66008 -1.084226646
84.fit 2454307.3889699 -0.6660 -0.66857 -0.385885886
85.fit 2454307.3895023 -0.6630 -0.66778 -0.720965309
86.fit 2454307.3900231 -0.6420 -0.66268 -3.221183801
87.fit 2454307.3905556 -0.6580 -0.65965 -0.250759878
88.fit 2454307.3910764 -0.6600 -0.65635 0.5530303030
89.fit 2454307.3915972 -0.6500 -0.66935 -2.976923077
90.fit 2454307.3921296 -0.6500 -0.66115 -1.715384615
91.fit 2454307.3926505 -0.6560 -0.65856 -0.390243902
92.fit 2454307.3931713 -0.6380 -0.64590 -1.238244514
93.fit 2454307.3936921 -0.6650 -0.66273 0.3413533830
94.fit 2454307.3947454 -0.6560 -0.65629 -0.044207317
95.fit 2454307.3957870 -0.6400 -0.64718 -1.121875000
96.fit 2454307.3963194 -0.6470 -0.63421 1.9768160740
97.fit 2454307.3968403 -0.6410 -0.64151 -0.079563183
98.fit 2454307.3973727 -0.6500 -0.65246 -0.378461538
99.fit 2454307.3978935 -0.6470 -0.65249 -0.848531685
100.fit 2454307.3984259 -0.6440 -0.64741 -0.529503106
101.fit 2454307.3989468 -0.6440 -0.65548 -1.782608696
102.fit 2454307.3994792 -0.6550 -0.64536 1.4717557250
103.fit 2454307.4000000 -0.6580 -0.65565 0.3571428570
104.fit 2454307.4005208 -0.6510 -0.65073 0.0414746540
105.fit 2454307.4010532 -0.6370 -0.64104 -0.634222920
106.fit 2454307.4015741 -0.6330 -0.63258 0.0663507110
107.fit 2454307.4020949 -0.6540 -0.66029 -0.961773700
108.fit 2454307.4026273 -0.6380 -0.64067 -0.418495298
109.fit 2454307.4031481 -0.6390 -0.64625 -1.134585290
110.fit 2454307.4036806 -0.6410 -0.63788 0.4867394700
111.fit 2454307.4042130 -0.6370 -0.64316 -0.967032967
112.fit 2454307.4047454 -0.6480 -0.64324 0.7345679010
113.fit 2454307.4052778 -0.6250 -0.63535 -1.656000000
Cuadro 6.11. Datos fotométricos arrojados por Iris R° y por AstroDiﬀ, para las
fotografías 76 a 113 de la estrella TrES-3 (continuación).
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Imagen Día Juliano ∆m Iris ∆m AstroDiff Error Relativo (%)
114.fit 2454307.4058102 -0.6390 -0.64174 -0.428794992
115.fit 2454307.4063310 -0.6400 -0.63992 0.012500000
116.fit 2454307.4068634 -0.6320 -0.63860 -1.044303797
117.fit 2454307.4073843 -0.6320 -0.64351 -1.821202532
118.fit 2454307.4079167 -0.6300 -0.63255 -0.404761905
119.fit 2454307.4084375 -0.6330 -0.63586 -0.451816746
120.fit 2454307.4089699 -0.6430 -0.64311 -0.017107309
121.fit 2454307.4094907 -0.6360 -0.64550 -1.493710692
122.fit 2454307.4100231 -0.6350 -0.63059 0.6944881890
123.fit 2454307.4105440 -0.6390 -0.640123 -0.175273865
124fit 2454307.4110764 -0.6430 -0.64835 -0.832037325
125.fit 2454307.4115972 -0.6440 -0.63924 0.7391304350
126.fit 2454307.4121296 -0.6260 -0.63134 -0.853035144
127.fit 2454307.4126505 -0.6400 -0.64038 -0.059375000
128.fit 2454307.4131829 -0.6300 -0.62748 0.400000000
129.fit 2454307.4137153 -0.6440 -0.64585 -0.287267081
130.fit 2454307.4142477 -0.6370 -0.64339 -1.003139717
131.fit 2454307.4147685 -0.6420 -0.62688 2.3551401870
132.fit 2454307.4153009 -0.6420 -0.63842 0.5576323990
133.fit 2454307.4158218 -0.6220 -0.63543 -2.159163987
134.fit 2454307.4163542 -0.6350 -0.62880 0.9763779530
135.fit 2454307.4168750 -0.6380 -0.64936 -1.780564263
136.fit 2454307.4174074 -0.6250 -0.63015 -0.824000000
137.fit 2454307.4179282 -0.6280 -0.63438 -1.015923567
138.fit 2454307.4184606 -0.6380 -0.63561 0.3746081500
139.fit 2454307.4189815 -0.6380 -0.63771 0.0454545450
140.fit 2454307.4195139 -0.6270 -0.63149 -0.716108453
141.fit 2454307.4200347 -0.6330 -0.63742 -0.698262243
142.fit 2454307.4205671 -0.6450 -0.63325 1.8217054260
143.fit 2454307.4210995 -0.6350 -0.63919 -0.659842520
144.fit 2454307.4216435 -0.6360 -0.63215 0.6053459120
145.fit 2454307.4221644 -0.6400 -0.63606 0.6156250000
146.fit 2454307.4226968 -0.6390 -0.62859 1.6291079810
147.fit 2454307.4237384 -0.6370 -0.63055 1.0125588700
148.fit 2454307.4242593 -0.6420 -0.63195 1.5654205610
149.fit 2454307.4247917 -0.6280 -0.63754 -1.519108280
Cuadro 6.12. Datos fotométricos arrojados por Iris R° y por AstroDiﬀ, para las
fotografías 113 a 149 de la estrella TrES-3 (continuación).
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Al realizar un análisis de los datos fotométricos presentados en los cuadros 6.9 a
6.12, se observa que los valores numéricos de magnitud diferencial son muy pare-
cidos en ambos aplicativos informáticos. Se detectó un error relativo máximo de
2.355140187%, un error relativo mínimo de 0.006279435%, un error relativo promedio
de 0.935756577%, y una desviación estándar de 0.011587689 magnitudes. El cuadro
6.13 presenta un resumen de los resultados obtenidos al comparar los datos fotométri-
cos arrojados por el programa Iris R°, con los suministrados por la interfaz gráfica
AstroDiﬀ.
Los bajos errores relativos presentados en los datos fotométricos arrojados por
AstroDiﬀ, permiten afirmar que la interfaz gráfica desarrollada es ideal para la in-
vestigación en astronomía, más concretamente en el descubrimiento de planetas más
allá de las fronteras del Sistema Solar. Es más, es posible afirmar que los resultados
obtenidos con AstroDiﬀ son más confiables que los suministrados por Iris R°, pues
los valores del máximo son mucho más cercanos a los aceptados por la comunidad
astronómica mundial. Por ejemplo, para el caso de la estrella variable TrES-3 y el
tránsito de su exoplaneta, Iris R° suministró una profundidad máxima de 0.047 mag-
nitudes, mientras que AstroDiﬀ reportó 0.036; valor mucho más cercano a los 0.025
nominales [43].
En las figuras 6.13 y 6.14 se presentan las curvas de luz de la estrella variable
TrES-3, suministrada por AstroDiﬀ, y descargada de la base de datos de la AXA
(Amateur Exoplanet Archive)1, respectivamente. Nótese de manera clara las simili-
tudes existentes en la duración del tránsito del exoplaneta y en el valor máximo de
variación presentada en la magnitud diferencial.
Error Error Error Desviación Profundidad Profundidad
Relativo Relativo Relativo Estándar Máxima Máxima
Mínimo Máximo Promedio Clásica Iris AstroDiff
(%) (%) (%) (Mag.) (Mag.) (Mag.)
0.0062 2.35514 0.93575 0,0115 0.047 0.036
Cuadro 6.13. Comparación entre los datos fotométricos arrojados por el programa
informático Iris R° y los suministrados por la interfaz gráfica AstroDiﬀ, para la estrella
variable TrES-3.
1Curva de luz disponible en la base de datos de la AXA (Amateur Exoplanet Archive):
http://brucegary.net/AXA/TrES3/tres3.html
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Figura 6.13. Curva de luz de la estrella variable TrES-3 arrojada por AstroDiﬀ.
Figura 6.14. Curva de luz de la estrella variable TrES-3 descargada de la AXA.
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6.3. Interpolación con Splines Cúbicos
Con el objetivo de poner a prueba el algoritmo interpolador que reconstruye la
curva de luz a partir de la creación de polinomios de tercer orden, o Splines Cúbicos; se
tomaron unas cuantas imágenes de la serie de fotogramas de la estrella variableTrES-3
presentadas en el apartado anterior. Las fotografías utilizadas fueron 1.fit, 4.fit, 14.fit,
23.fit, 40.fit, 48.fit, 59.fit, 82.fit, 90.fit, 94.fit, 103.fit, 109.fit, 115.fit, 124.fit, 130.fit,
139.fit y 149.fit. La curva de luz presentada por AstroDiﬀ al involucrar únicamente
estas 17 imágenes se presenta en la figura 6.15. Nótese que son muy pocos punto como
para construir la curva de luz, razón por la cual es pertinente tratar de reconstruir la
función mediante polinomios interpoladores.
Figura 6.15. Curva de luz de la estrella variable TrES-3 al utilizar tan solo 17
fotografías.
Al accionar el botón Interpolar con Splines, AstroDiﬀ reconstruye la curva de luz
de la estrella variable calculando los polinomios interpoladores de tercer orden. La
figura 6.16 presenta la curva final suministrada por la interfaz gráfica desarrollada.
Nótese la similitud en la forma de la variación presentada en la intensidad luminosa
y en la profundidad del máximo, con respecto a la curva de luz construida a partir
de los 149 fotogramas originales (figura 6.13).
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Figura 6.16. Curva de luz de la estrella variable TrES-3 construida al interpolar con
Splines Cúbicos los 17 valores fotométricos calculados a partir de las pocas imágenes
seleccionadas.
Al tratarse de 17 datos fotométricos, AstroDiﬀ, calcula 16 polinomios interpo-
ladores de tercer orden, uno para cada tramo, los cuales se presentan en el conjunto
de ecuaciones 6.1. En el momento en el cual la curva ha sido interpolada, la interfaz
gráfica desarrollada presenta un cuadro de diálogo en el que el usuario puede elegir
almacenar los coeficientes de los polinomios interpoladores en un archivo de texto
(*.txt). En la figura 6.17 se presenta una captura del archivo en cuestión, en el cual
es posible apreciar los 16 polinomios obtenidos para los 17 fotogramas seleccionados.
Los coeficientes se presentan iniciando en x3 y finalizando en x0.
Si bien las similitudes presentadas en las curvas de luz mostradas en las figuras 6.13
y 6.16 permiten concluir que los polinomios interpoladores reconstruyeron la función
con mucho éxito, es necesario realizar una comparación entre los datos fotométricos
obtenidos a partir de las 149 fotografías, y los arrojados por la interpolación con
Splines. Esto permitirá analizar de una manera más exacta el buen desempeño del
algoritmo de reconstrucción. Los cuadros 6.14 a 6.17 contienen los errores relativos
obtenidos para cada dato fotométrico.
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(9141,4754)x3 − (9339,8581)x2 + (3179,6352)x− 361,32235 (6.1)
(5731,6284)x3 − (5823,8085)x2 + (1971,1153)x− 222,86010
(−3321,407)x3 + (34950,178)x2 − (12258,251)x+ 1432,4017
(12797,836)x3 − (13873,571)x2 + (5010,8899)x− 603,65136
(7857,2376)x3 − (8451,6071)x2 + (3027,4803)x− 361,80087
(−30999,58)x3 + (34682,165)x2 − (12933,014)x+ 1606,7832
(14794,246)x3 − (16945,610)x2 + (6468,6323)x− 823,58734
(−10526,72)x3 + (12522,546)x2 − (4962,8978)x+ 654,61712
(−79943,21)x3 + (94183,334)x2 − (36984,512)x+ 4840,1584
(66861,163)x3 − (79667,708)x2 + (31642,382)x− 4189,8912
(−71330,91)x3 + (86162,782)x2 − (34689,814)x+ 4654,4016
(−81988,90)x3 + (99053,037)x2 − (39886,497)x+ 5352,7459
(120822,15)x3 − (148172,23)x2 + (60568,799)x− 8253,2883
(−94288,29)x3 + (117108,24)x2 − (48481,740)x+ 6689,4123
(−9059,828)x3 + (11191,154)x2 − (4605,8321)x+ 630,91456
(11276,020)x3 − (14369,877)x2 + (6103,7667)x− 864,79331
Figura 6.17. Coeficientes de los polinomios interpoladores calculados por AstroDiﬀ.
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Imagen Día Juliano ∆m AstroDiff ∆m Splines Error Relativo (%)
1.fit 2454307.3405700 -0.64006 -0.63812 0.30321
2.fit 2454307.3410880 -0.64320 -0.63875 0.69239
3.fit 2454307.3421412 -0.64791 -0.63199 1.22236
4.fit 2454307.3437153 -0.64118 -0.63165 -0.07341
5.fit 2454307.3442361 -0.62786 -0.64210 -2.26804
6.fit 2454307.3447569 -0.63549 -0.64251 -1.10538
7.fit 2454307.3452894 -0.64107 -0.64288 -0.28231
8.fit 2454307.3458102 -0.64166 -0.64317 -0.23609
9.fit 2454307.3463426 -0.64536 -0.64341 0.30249
10.fit 2454307.3468634 -0.63215 -0.64356 -1.80553
11.fit 2454307.3473958 -0.63514 -0.64364 -1.33894
12.fit 2454307.3479282 -0.63704 -0.64364 -1.03601
13.fit 2454307.3484491 -0.65414 -0.64355 1.61916
14.fit 2454307.3489815 -0.64472 -0.64336 0.21079
15.fit 2454307.3495023 -0.63296 -0.64309 -1.60106
16.fit 2454307.3500231 -0.64128 -0.64275 -0.22946
17.fit 2454307.3505556 -0.65054 -0.64236 1.25734
18.fit 2454307.3510764 -0.64065 -0.64197 -0.20554
19.fit 2454307.3515972 -0.63709 -0.64159 -0.70641
20.fit 2454307.3521296 -0.63711 -0.64125 -0.65026
21.fit 2454307.3526505 -0.64596 -0.64100 0.76825
22.fit 2454307.3531713 -0.63563 -0.64084 -0.82035
23.fit 2454307.3537037 -0.63649 -0.64082 -0.68076
24.fit 2454307.3542245 -0.63886 -0.64098 -0.33107
25.fit 2454307.3547569 -0.63469 -0.64126 -1.02597
26.fit 2454307.3552778 -0.63408 -0.64169 -1.19977
27.fit 2454307.3563426 -0.64253 -0.64293 -0.06277
28.fit 2454307.3568634 -0.64584 -0.64371 0.33023
29.fit 2454307.3579167 -0.63311 -0.64555 -1.96441
30.fit 2454307.3584491 -0.64424 -0.64659 -0.36535
31.fit 2454307.3589815 -0.65148 -0.64770 0.57964
32.fit 2454307.3595023 -0.65228 -0.64884 0.52745
33.fit 2454307.3600347 -0.64364 -0.65004 -0.99441
34.fit 2454307.3605556 -0.63554 -0.65124 -2.47085
35.fit 2454307.3610764 -0.63954 -0.65246 -2.02057
36.fit 2454307.3615972 -0.63974 -0.65369 -2.18014
37.fit 2454307.3621296 -0.64259 -0.65493 -1.92097
Cuadro 6.14. Comparación entre los datos fotométricos suministrados por la interfaz
gráfica AstroDiﬀ a partir de las imágenes originales, y de la interpolación por Splines
Cúbicos.
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Imagen Día Juliano ∆m AstroDiff ∆m Splines Error Relativo (%)
38.fit 2454307.3637037 -0.64209 -0.65848 -2.55214
39.fit 2454307.3652778 -0.65242 -0.66157 -1.40288
40.fit 2454307.3658102 -0.65559 -0.66247 -1.04876
41.fit 2454307.3663310 -0.63539 -0.66322 -4.37964
42.fit 2454307.3668634 -0.64813 -0.66391 -2.43510
43.fit 2454307.3673843 -0.65711 -0.66448 -1.12232
44.fit 2454307.3679167 -0.64620 -0.66495 -2.90204
45.fit 2454307.3684375 -0.65665 -0.66529 -1.31574
46.fit 2454307.3689699 -0.65014 -0.66550 -2.36308
47.fit 2454307.3695023 -0.65008 -0.66558 -2.38395
48.fit 2454307.3700231 -0.66278 -0.66551 -0.41171
49.fit 2454307.3705556 -0.65180 -0.66540 -2.08636
50.fit 2454307.3710764 -0.64868 -0.66507 -2.52607
51.fit 2454307.3715972 -0.65821 -0.66464 -0.97685
52.fit 2454307.3721181 -0.65840 -0.66415 -0.87271
53.fit 2454307.3726505 -0.65624 -0.66360 -1.12138
54.fit 2454307.3731713 -0.65946 -0.66305 -0.54430
55.fit 2454307.3737037 -0.65702 -0.66250 -0.83413
56.fit 2454307.3742245 -0.65420 -0.66200 -1.19267
57.fit 2454307.3747454 -0.66571 -0.66157 0.62194
58.fit 2454307.3752778 -0.65267 -0.66122 -1.31034
59.fit 2454307.3757986 -0.65590 -0.66100 -0.77782
60.fit 2454307.3763310 -0.66616 -0.66082 0.80117
61.fit 2454307.3768519 -0.65888 -0.66088 -0.30285
62.fit 2454307.3773843 -0.66979 -0.66105 1.30455
63.fit 2454307.3779167 -0.64934 -0.66134 -1.84809
64.fit 2454307.3784375 -0.66223 -0.66172 0.07746
65.fit 2454307.3789699 -0.66947 -0.66219 -0.25978
66.fit 2454307.3795023 -0.66195 -0.66273 -0.11721
67.fit 2454307.3800347 -0.67628 -0.66332 1.91578
68.fit 2454307.3805671 -0.65067 -0.66397 -2.04353
69.fit 2454307.3810995 -0.66388 -0.66464 -0.11455
70.fit 2454307.3816204 -0.66947 -0.66532 0.62033
71.fit 2454307.3821528 -0.65746 -0.66601 -1.30094
72.fit 2454307.3826736 -0.67028 -0.66669 0.53624
73.fit 2454307.3831944 -0.66145 -0.66734 -0.89007
74.fit 2454307.3837269 -0.65372 -0.66797 -2.17969
75.fit 2454307.3842477 -0.65434 -0.66854 -2.17015
Cuadro 6.15. Comparación entre los datos fotométricos suministrados por la interfaz
gráfica AstroDiﬀ a partir de las imágenes originales, y de la interpolación por Splines
Cúbicos (continuación).
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Imagen Día Juliano ∆m AstroDiff ∆m Splines Error Relativo (%)
76.fit 2454307.3847801 -0.65881 -0.66906 -1.55632
77.fit 2454307.3853009 -0.67129 -0.66950 0.26628
78.fit 2454307.3858218 -0.65606 -0.66986 -2.10311
79.fit 2454307.3863426 -0.66381 -0.67012 -0.94999
80.fit 2454307.3868750 -0.66705 -0.67027 -0.48233
81.fit 2454307.3873958 -0.65960 -0.67029 -1.62099
82.fit 2454307.3879282 -0.66590 -0.67018 -0.64244
83.fit 2454307.3884491 -0.66008 -0.66995 -1.49497
84.fit 2454307.3889699 -0.66857 -0.66955 -0.14698
85.fit 2454307.3895023 -0.66778 -0.66901 -0.18489
86.fit 2454307.3900231 -0.66268 -0.66837 -0.85811
87.fit 2454307.3905556 -0.65965 -0.66759 -1.20347
88.fit 2454307.3910764 -0.65635 -0.66672 -1.58060
89.fit 2454307.3915972 -0.66935 -0.66577 0.53538
90.fit 2454307.3921296 -0.66115 -0.66470 -0.53693
91.fit 2454307.3926505 -0.65856 -0.66343 -0.73987
92.fit 2454307.3931713 -0.64590 -0.66231 -2.54137
93.fit 2454307.3936921 -0.66273 -0.66126 0.22224
94.fit 2454307.3947454 -0.65629 -0.65958 -0.50122
95.fit 2454307.3957870 -0.64718 -0.65884 -1.80131
96.fit 2454307.3963194 -0.63421 -0.65871 -3.86325
97.fit 2454307.3968403 -0.64151 -0.65868 -2.67687
98.fit 2454307.3973727 -0.65246 -0.65869 -0.95496
99.fit 2454307.3978935 -0.65249 -0.65868 -0.94838
100.fit 2454307.3984259 -0.64741 -0.65858 -1.72603
101.fit 2454307.3989468 -0.65548 -0.65836 -0.43879
102.fit 2454307.3994792 -0.64536 -0.65792 -1.94677
103.fit 2454307.4000000 -0.65565 -0.65725 -0.24373
104.fit 2454307.4005208 -0.65073 -0.65628 -0.85365
105.fit 2454307.4010532 -0.64104 -0.65505 -2.18493
106.fit 2454307.4015741 -0.63258 -0.65365 -3.33036
107.fit 2454307.4020949 -0.66029 -0.65212 1.23670
108.fit 2454307.4026273 -0.64067 -0.65050 -1.53463
109.fit 2454307.4031481 -0.64625 -0.64891 -0.41201
110.fit 2454307.4036806 -0.63788 -0.64759 -1.52274
111.fit 2454307.4042130 -0.64316 -0.64617 -0.46754
112.fit 2454307.4047454 -0.64324 -0.64495 -0.25592
113.fit 2454307.4052778 -0.63535 -0.64402 -1.36428
Cuadro 6.16. Comparación entre los datos fotométricos suministrados por la interfaz
gráfica AstroDiﬀ a partir de las imágenes originales, y de la interpolación por Splines
Cúbicos (continuación).
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Imagen Día Juliano ∆m AstroDiff ∆m Splines Error Relativo (%)
114.fit 2454307.4058102 -0.64174 -0.64344 -0.26546
115.fit 2454307.4063310 -0.63992 -0.64330 -0.52811
116.fit 2454307.4068634 -0.63860 -0.64288 -0.66952
117.fit 2454307.4073843 -0.64351 -0.64357 -0.00972
118.fit 2454307.4079167 -0.63255 -0.64457 -1.90019
119.fit 2454307.4084375 -0.63586 -0.64572 -1.55053
120.fit 2454307.4089699 -0.64311 -0.64696 -0.59942
121.fit 2454307.4094907 -0.64550 -0.64815 -0.41028
122.fit 2454307.4100231 -0.63059 -0.64921 -2.95353
123.fit 2454307.4105440 -0.640123 -0.65001 -1.54552
124fit 2454307.4110764 -0.64835 -0.65047 -0.32727
125.fit 2454307.4115972 -0.63924 -0.65120 -1.87145
126.fit 2454307.4121296 -0.63134 -0.65085 -3.09008
127.fit 2454307.4126505 -0.64038 -0.65021 -1.53509
128.fit 2454307.4131829 -0.62748 -0.64934 -3.48427
129.fit 2454307.4137153 -0.64585 -0.64834 -0.38609
130.fit 2454307.4142477 -0.64339 -0.64730 -0.60727
131.fit 2454307.4147685 -0.62688 -0.64624 -3.08757
132.fit 2454307.4153009 -0.63842 -0.64526 -1.07141
133.fit 2454307.4158218 -0.63543 -0.64436 -1.40515
134.fit 2454307.4163542 -0.62880 -0.64350 -2.33773
135.fit 2454307.4168750 -0.64936 -0.64273 1.02134
136.fit 2454307.4174074 -0.63015 -0.64202 -1.88321
137.fit 2454307.4179282 -0.63438 -0.64141 -1.10753
138.fit 2454307.4184606 -0.63561 -0.64088 -0.82842
139.fit 2454307.4189815 -0.63771 -0.64046 -0.43069
140.fit 2454307.4195139 -0.63149 -0.64003 -1.35296
141.fit 2454307.4200347 -0.63742 -0.63982 -0.37612
142.fit 2454307.4205671 -0.63325 -0.63969 -1.01641
143.fit 2454307.4210995 -0.63919 -0.63964 -0.06984
144.fit 2454307.4216435 -0.63215 -0.63966 -1.18775
145.fit 2454307.4221644 -0.63606 -0.63974 -0.57834
146.fit 2454307.4226968 -0.62859 -0.63987 -1.79455
147.fit 2454307.4237384 -0.63055 -0.64023 -1.53595
148.fit 2454307.4242593 -0.63195 -0.64045 -1.34520
149.fit 2454307.4247917 -0.63754 -0.64068 -0.49282
Cuadro 6.17. Comparación entre los datos fotométricos suministrados por la interfaz
gráfica AstroDiﬀ a partir de las imágenes originales, y de la interpolación por Splines
Cúbicos (continuación).
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Al observar los datos obtenidos se detecta que el error relativo máximo es de
4.379643426%, el error relativo mínimo es de 0.009719804%, y el error relativo prome-
dio es de 1,19235%. Además, la máxima disminución de la magnitud diferencial de la
estrella TrES-3, obtenida a partir de la interpolación mediante Splines Cúbicos, fue
de 0,03029 magnitudes. Este valor es incluso más cercano al aceptado (0.025) que los
arrojados por Iris R° (0.047) y por AstroDiﬀ (0.036), para la fotometría de las 149
imágenes. El cuadro 6.18 presenta un resumen de los resultados obtenidos al analizar
los cuadros 6.14 a 6.17.
Error Error Error Desviación Profundidad Profundidad
Relativo Relativo Relativo Estándar Máxima Máxima
Mínimo Máximo Promedio Clásica AstroDiff Splines
(%) (%) (%) (Mag.) (Mag.) (Mag.)
0.0097 4.37964 1.1923 0,010 0.036 0.030
Cuadro 6.18. Resumen de los resultados obtenidos al interpolar los 17 valores fo-




1. La interfaz gráfica desarrollada en el presente trabajo contempla la posibilidad
de elegir la operación estadística mediante la cual se pretende estimar el valor
del fondo del cielo, al igual que para la combinación de los fotogramas Darks,
Flats y Bias, utilizados en la creación de imágenes a color. Esto permite al
usuario determinar si el cálculo conmedia,mediana omoda, se ajusta de manera
más exacta al tipo de imágenes obtenidas a través del montaje instrumental
implementado para la captura de la serie de fotografías de la estrella variable
de interés.
2. Los datos fotométricos obtenidos para las estrellas variables GJ436 y TrES-
3, muestran como la variación introducida al procedimiento de fotometría de
apertura, consistente en la determinación de 2 FWHM, uno para x y otro para
y; presenta resultados mucho más aproximados a los establecidos para estos
dos cuerpos celestes, que los arrojados por otras aplicaciones informáticas. Esto
se explica por la imposibilidad de generar figuras geométricas completamente
circulares que representen a la estrella en la fotografía, debido principalmente a
imperfecciones en el sensor CCD y al ruido asociado al proceso de captura de
los fotogramas. Así pues, es posible concluir que AstroDiﬀ introduce mejoras
sustanciales a la fotometría de apertura que tradicionalmente implementan los
programas de construcción de curvas de luz más utilizados por la comunidad
astronómica mundial.
3. La interpolación de los valores de intensidad luminosa a través de Splines Cúbi-
cos, permite obtener un estimado del comportamiento de la curva de luz de
una estrella variable conservando las características de continuidad inherentes
a este tipo de fenómenos físicos. Sin embargo, la aplicación de este tipo de
aproximación de funciones a través de polinomios de tercer orden, involucra
una selección de imágenes de excelente calidad y confiabilidad, de tal manera
que la reconstrucción sea lo más fiable posible. Aun así, con base en los re-
sultados obtenidos, es posible afirmar que esta metodología de restauración de
funciones se proyecta como una buena alternativa para resolver el problema de
intermitencia en la toma de fotografías, debida principalmente a los cambios




A.1. Función para Cargar Imágenes y Encabezados
function Cargar_Callback(hObject, eventdata, handles)































uiwait(msgbox(’Las imágenes seleccionadas no contienen ningún encabezado.
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Por favor a continuación seleccione las imágenes madre que contienen los
encabezados para tomar estos.’,’Advertencia...’,’warn’));
[encabezadoforzado, rutaencabezadoforzado]=uigetfile(’*.fit;*.fits;*.fts’,









































A.2. Funciones para Navegación de Fotografías y Ajuste de
Contraste
function Anterior_Callback(hObject, eventdata, handles)










function Siguiente_Callback(hObject, eventdata, handles)










function Contraste_Callback(hObject, eventdata, handles)





A.3. Función para Visualización de Encabezado
function Encabezado_Callback(hObject, eventdata, handles)
global contador numdesel nombre archivos fecha;
EncabezadoForm
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function EncabezadoForm_OpeningFcn(hObject, eventdata, handles, varargin)
handles.output = hObject;
guidata(hObject, handles);



























uiwait(msgbox(’Recuerde que el encabezado mostrado corresponde al archivo
visualizado en la ventana principal.’,’Recuerde...’,’warn’));
A.4. Función para la Combinación y Sustracción de Imá-
genes de Pedestal
function MasterBias_Callback(hObject, eventdata, handles)
global nombrebias
[nombrebias, ruta]=uigetfile(’*.fit;*.fits;*.fts’,’Seleccione los Bias
























































function PreprocesarconBias_Callback(hObject, eventdata, handles)
















uiwait(msgbox(’Las imágenes procesadas fueron guardas con nombres numéricos
ordenados ascendentemente en la carpeta actual de Matlab.’,’Advertencia...’,
’warn’));
A.5. Función para la Corrección de la Corriente de Oscuri-
dad
function MasterDarks_Callback(hObject, eventdata, handles)
global nombredarks

























































function PreprocesarconDarks_Callback(hObject, eventdata, handles)
















uiwait(msgbox(’Las imágenes procesadas fueron guardas con nombres numéricos
ordenados ascendentemente en la carpeta actual de Matlab.’,’Advertencia...’,
’warn’));
A.6. Función para la Normalización de la Sensibilidad
function MasterFlats_Callback(hObject, eventdata, handles)
global nombreflats




































































function PreprocesarconFlats_Callback(hObject, eventdata, handles)

















uiwait(msgbox(’Las imágenes procesadas fueron guardas con nombres numéricos
ordenados ascendentemente en la carpeta actual de Matlab.’,’Advertencia...’,
’warn’));
A.7. Función para la Creación de Imágenes a Color
function ImagenesRGB_Callback(hObject, eventdata, handles)



























uiwait(msgbox(’Las imágenes seleccionadas no poseen el mismo tamaño.
Por favor seleccione archivos validos.’,’Advertencia...’,’warn’));
end
else
uiwait(msgbox(’Las imágenes seleccionadas no poseen el mismo tamaño.
Por favor seleccione archivos validos.’,’Advertencia...’,’warn’));
end
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A.8. Función para la Sustracción del Valor del Fondo del
Cielo
function SustraerFondoAutomatico_Callback(hObject, eventdata, handles)






uiwait(msgbox(’Por favor seleccione un trozo de cielo oscuro en la imagen.
Se recomienda seleccionar el mismo lugar en todas las imágenes. Esta operación









function SustraerFondoPasoaPaso_Callback(hObject, eventdata, handles)




































uiwait(msgbox(’Por favor seleccione un trozo de cielo oscuro en la imagen.
Se recomienda seleccionar el mismo lugar en todas las imágenes. Esta operación















uiwait(msgbox(’La selección contiene pixeles saturados (con intensidades
superiores a 60000). Se recomienda disminuir el tiempo de exposición






function OperacionMatematicaFondo_Callback(hObject, eventdata, handles)






















































uiwait(msgbox(’El valor del fondo de cielo fue sustraido satisfactoriamente







A.9. Función para la Selección de las Estrellas Variable y de
Comparación
function EstrellaCompAuto_Callback(hObject, eventdata, handles)






uiwait(msgbox(’Por favor seleccione la estrella de comparación dentro de la
imagen. El cuadro de selección solo debe contener la estrella. Intente utilizar



















uiwait(msgbox(’La estrella seleccionada presenta en alguna imagen una
intensidad superior a 60.000. Se recomienda disminuir el tiempo de





uiwait(msgbox(’La estrella de comparación fue seleccionada satisfactoriamente.
Ahora por favor seleccione la estrella variable. Para continuar con el proceso




function EstrellaVarAuto_Callback(hObject, eventdata, handles)









uiwait(msgbox(’Por favor seleccione la estrella variable dentro de la
imagen. El cuadro de selección solo debe contener la estrella. Intente



















uiwait(msgbox(’La estrella seleccionada presenta en alguna imagen
una intensidad superior a 60.000. Se recomienda disminuir el tiempo





uiwait(msgbox(’La estrella variable fue seleccionada satisfactoriamente.’,
’Aviso...’,’warn’));
ProcesoFinalForm
A.10. Función para el Cálculo de los FWHM en x y en y
function [FWHMcompX, FWHMcompY, estrellalista] = fwhm(comparationstar,
MultiploFWHM)
format long;
clear i j tamano filas columnas a b c r1 r2 cordfila cordcolumna h k foco1 foco2









































































































A.11. Función para la Construcción de la Curva de Luz
function CurvadeLuz_OpeningFcn(hObject, eventdata, handles, varargin)
global numdesel comparacionlista variablelista fecha hora jdordenado

















































































function Exportar_Callback(hObject, eventdata, handles)
global jdordenado deltamagnitudordenado nombreordenado FWHMcompXvector



























































A.12. Función para la Interpolación de Datos
function Interpolar_Callback(hObject, eventdata, handles)
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